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Resumen
‘Individualizando la nueva generacio´n estelar en NGC604:
Estudio fotome´trico infrarrojo con Gemini-NIRI’
El estudio realizado en la presente Tesis de Doctorado se focaliza en la deteccio´n y primera
caracterizacio´n de los objetos individuales que constituyen la nueva generacio´n de estrellas de
gran masa de la regio´n Hii gigante, NGC604.
NGC604 se encuentra ubicada en la galaxia M33 a 840 kpc de distancia, y es la segunda
regio´n Hii gigante ma´s luminosa del Grupo Local, despue´s de 30 Doradus.
El cu´mulo central ionizante contiene, al menos, 200 estrellas de tipos espectrales OB y presen-
ta una estructura conocida como “Scale OB Association”, caracterizada por una distribucio´n
de objetos muy extendida, sin un nu´cleo central definido. En la poblacio´n estelar de NGC604
tambie´n se han identificado estrellas tipo Wolf-Rayet, una gigante roja confirmada y varias can-
didatas y una estrella en la fase de ‘Luminous Blue Variable’. La edad estimada para el cu´mulo
central es 2.5-5 millones de an˜os. En cuanto al medio interestelar de la regio´n, se observa que
presenta una estructura muy compleja: regiones con distinto grado de excitacio´n conformando
cavidades interconectadas, filamentos y ca´scaras en expansio´n cuya cinema´tica refleja dicha
complejidad. Las nubes moleculares rodean al cu´mulo central por la parte sur extendie´ndose en
esa direccio´n.
En una regio´n de formacio´n estelar masiva como NGC604, las fuentes que presentan ex-
ceso infrarrojo son objetos rodeados por material circumestelar, entre los cuales se encuentran
principalmente objetos estelares masivos jo´venes y, en menor nu´mero, estrellas masivas evolucio-
nadas como supergigantes Of, B[e] y estrellas tipo Wolf-Rayet. En los objetos masivos jo´venes
(recientemente formados o en proceso de formacio´n) el exceso infrarrojo observado puede ser
producido por material circumestelar posiblemente remanente de la nube de gas y polvo origi-
naria que au´n no ha sido completamente disipado por el objeto central o por envolturas-discos
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circumestelares de material todav´ıa en acrecio´n. Por consiguiente, las observaciones en el rango
del infrarrojo cercano resultan particularmente u´tiles en el estudio de los objetos masivos en
formacio´n.
El trabajo realizado para la presente Tesis Doctoral comprende la reduccio´n y procesamiento
de ima´genes fotome´tricas en el infrarrojo cercano y el ana´lisis de los datos obtenidos en el con-
texto astrof´ısico. La ima´genes utilizadas fueron tomadas con el instrumento NIRI del telescopio
Gemini-Norte, con tres filtros de banda ancha (J, H y Ks) y tres filtros de banda angosta (Paβ,
Brγ y H2). El campo observado cubre un a´rea de 120
′′×120′′ (∼ 400×400 pc2 a la distancia
de M33). Las condiciones de observacio´n fueron excelentes, siendo el seeing promedio medido
en las ima´genes de la banda Ks de 0.35′′.
Las ima´genes de banda ancha se utilizaron para detectar los objetos masivos en formacio´n
de la regio´n. Para lo cual, sobre dichas ima´genes, se realizaron ajustes de fotometr´ıa PSF y se
obtuvieron las magnitudes JHKs de los objetos del campo. Este proceso resulto´ muy laborioso
y fue realizado con extremado cuidado y detalle, debido principalmente a dos factores: i) las
caracter´ısticas de las ima´genes, dadas por condiciones espec´ıficamente instrumentales de NIRI y
ii) las caracter´ısticas astrof´ısicas del campo observado, el cual presenta zonas altamente pobla-
das, con emisio´n nebular intensa y variable en pequen˜as escalas espaciales. Con los datos de las
magnitudes JHKs, se seleccionaron los objetos pertenecientes a la regio´n que presentan exceso
infrarrojo, identificando de este modo, por primera vez en NGC604, las fuentes individuales
candidatas a objetos masivos en formacio´n.
Una vez identificados los objetos con exceso infrarrojo se genero´ una propuesta para obtener
nuevas observaciones con Gemini-NIFS (espectroscop´ıa de campo integrado) con el fin de co-
rroborar la naturaleza de dichas fuentes.
Las ima´genes de banda angosta, trazan la emisio´n nebular, y permitieron caracterizar el me-
dio interestelar en la regio´n, analizando particularmente el medio interestelar en los alrededores
de los candidatos a objetos masivos en formacio´n detectados a partir de las ima´genes de banda
ancha. Las ima´genes de banda angosta fueron utilizadas junto con ima´genes de Hα de HST-
WFPC2, para generar cocientes que exhiben la atenuacio´n producida por el polvo en la regio´n.
Los mapas obtenidos tienen una alta resolucio´n espacial y sensibilidad. Se estudio´ la ubicacio´n
de los objetos con fotometr´ıa JHKs en el campo de NGC604 en relacio´n a la atenuacio´n en la
regio´n y a otras componentes de medio interestelar mapeadas por ima´genes en distintos rangos
espectrales (l´ıneas de HCN y CO, continuo de radio en 89 GHz y 8.44 GHz y continuo en 8 µm),
con lo cual se obtuvo una imagen acabada de la distribucio´n de la poblacio´n estelar masiva de
NGC604 y, en particular, de las fuentes candidatas a objetos masivos en formacio´n. Adema´s,
en las ima´genes de H2, se detectaron por primera vez en la regio´n, dos objetos que presentan
emisio´n en dicha banda. La emisio´n en H2 esta´ asociada a eyecciones de materia comu´nmente
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observadas en objetos de media y baja masa; sin embargo, las detecciones en objetos de alta
masa son poco frecuentes. Estos dos objetos resultan un hallazgo valioso y se requieren nuevas
observaciones para estudiar el origen de dicha emisio´n y la naturaleza de las fuentes centrales.
Por otro lado, los datos de fotometr´ıa JHKs fueron utilizados para calcular la fraccio´n total
de objetos con exceso infrarrojo en el cu´mulo de NGC604, el valor obtenido se evaluo´ en el
contexto de los datos derivados para regiones de formacio´n estelar gala´cticas. El resultado indica
que NGC604 presenta una fraccio´n de objetos con exceso infrarrojo sustancialmente alta para
la edad del cu´mulo.
Los resultados obtenidos en funcio´n del ana´lisis realizado en el presente estudio han apor-
tado datos nuevos y precisos sobre los objetos individuales que conforman la poblacio´n estelar
masiva ma´s jo´ven de NGC604. A nivel global en la regio´n, los datos estudiados permiten armar
un escenario coherente con el conocimiento relativo a otras regiones de formacio´n estelar de
estrellas de alta masa. As´ı mismo, los resultados obtenidos tambie´n son consistentes con las
conclusiones derivadas en estudios previos realizados en NGC604, de este modo las fuentes que
exhiben exceso infrarrojo se encuentran mayoritariamente localizadas en las zonas donde estu-
dios relativos a la componente gaseosa de la regio´n, concluyen que en dichas zonas el material
molecular presenta condiciones f´ısicas (alta densidad y temperatura) apropiadas para propiciar
y mantener procesos de formacio´n estelar masiva actual. A nivel de objetos individuales, se
han detectado cierto nu´mero de fuentes cuyas caracter´ısticas observadas permiten inferir que
son objetos peculiares de gran intere´s astrof´ısico y por consiguiente merecen ser observados y
estudiados individualmente de manera ma´s profunda y detallada.
El trabajo desarrollado en esta Tesis constituye el primer estudio observacional
dedicado a la deteccio´n de los miembros individuales de la nueva generacio´n estelar
de la regio´n Hii gigante NGC604.
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a

Nota
Me hubiera gustado tener la libertad de poder escribir mi Tesis de Doctorado en ingle´s. En-
tiendo que siendo la Astronom´ıa una ciencia de cara´cter internacional existe un idioma comu´n
que permite y facilita la participacio´n y comunicacio´n de toda la comunidad astrono´mica mun-
dial. En la actualidad, es aceptado e indiscutible que dicho idioma es el ingle´s.
A principios del mes de julio del an˜o 2010 presente´ una nota al Decano y a la Comisio´n de
Grado Acade´mico de la Facultad de Ciencias Astrono´micas y Geof´ısicas pidiendo autorizacio´n
para escribir mi Tesis de Doctorado en ingle´s. En dicha nota expuse los argumentos racionales
que motivaban mi pedido, adema´s la nota iba acompan˜ada por una segunda nota firmada por
una considerable cantidad de graduados y doctorados de nuestra Facultad que avalaban el pe-
dido y los motivos. A esta nota siguieron otras notas, as´ı las discusiones llevaron algunos meses
y se dieron en una sorprendente variedad de foros y niveles. Desafortunadamente, en el mes de
noviembre de 2010, la resolucio´n final de la Comisio´n, aprobada por el Consejo, fue otorgarme
la autorizacio´n para escribir so´lo el Cap´ıtulo 2 en ingle´s. De modo que eso fue lo que hice y esa
es la razo´n por la cual esta Tesis presenta la extran˜a particularidad de estar conformada por
cinco cap´ıtulos en castellano y uno en ingle´s.
Tengo la certeza, y la esperanza, de que en un futuro no muy lejano esta situacio´n cambie y
que cada persona que haya trabajado en su Tesis de Doctorado sea libre de elegir si desea escribir
su propio trabajo en ingle´s (que en esta e´poca es el idioma mundial de la ciencia) o en castellano.
Personalmente, estoy convencida de que el conocimiento cientif´ıco pertenece a la humani-
dad y transciende cuestiones de nacionalidades.
C. F.
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Capı´tulo1
Introduccio´n
1.1. Introduccio´n
El estudio realizado en esta Tesis tiene como objetivo principal la deteccio´n de las fuentes
individuales candidatas a objetos estelares jo´venes de gran masa (MYSOs1) que conforman la
nueva generacio´n estelar en NGC604, una de las regiones Hii gigantes (GHR2) ma´s importan-
tes del Grupo Local. Con este fin se han utilizado observaciones fotome´tricas en el rango del
infrarrojo cercano (NIR3) tomadas con el instrumento NIRI del telescopio Gemini-Norte.
Este primer Cap´ıtulo de la Tesis presenta una breve introduccio´n e integracio´n de los
principales temas involucrados en el estudio realizado y comprende la siguientes Secciones:
•Observaciones en el infrarrojo cercano: se sintetizan los fundamentos ba´sicos de las obser-
vaciones en el rango espectral del infrarrojo (IR) y los motivos que justifican la eleccio´n de
observaciones en dicho rango espectral para llevar a cabo el presente estudio; •Formacio´n de
estrellas de gran masa: se presenta una s´ıntesis general sobre formacio´n de estrellas masivas;
•Formacio´n estelar inducida: se presenta una s´ıntesis general sobre formacio´n estelar induci-
da; •Objetos con exceso IR en regiones de formacio´n estelar: se describen las caracter´ısticas
de la emisio´n de distintos objetos que presentan exceso IR en las regiones de formacio´n estelar
masiva; •Regiones Hii gigantes: se realiza una s´ıntesis global sobre las GHRs y en particular
sobre NGC604 y 30 Dor, las dos GHRs ma´s importantes del Grupo Local; •NGC604: se pre-
senta un compendio de los conocimientos generales relativos a NGC604, obtenidos en distintos
estudios previos disponibles en la literatura.
1MYSO: del acro´nimo en ingle´s de ‘Massive Young Stellar Object’ (objeto estelar masivo joven).
2GHR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Giant Hii Region (regio´n Hii gigante).
3NIR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Near Infrared’ (infrarrojo cercano).
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1.2. Observaciones en el infrarrojo cercano
1.2.1. ¿Por que´ observar en el NIR?
El NIR abarca el rango de longitudes de onda comprendido entre λ∼ 0.7 – 5.0 µm4, el cual
se corresponde con la emisio´n de cuerpo negro a temperaturas entre T∼ 800 – 5500K. Las
observaciones en el rango del NIR permiten obtener una resolucio´n espacial comparable a la
obtenida en el o´ptico y cuentan con la ventaja de que la radiacio´n en las longitudes de onda que
abarca, es significativamente menos afectada por la extincio´n (dispersio´n y absorcio´n) del polvo
presente en el medio interestelar (IMS5). La relacio´n entre la absorcio´n en el o´ptico, en la banda
V, y en el NIR, en la banda K, es AK =0.112 AV (Rieke & Lebofsky, 1985). En la Figura 1.1
se muestran una serie de curvas de extincio´n emp´ıricas calculadas usando la parametrizacio´n de
Fitzpatrick (1999) para distintos valores de RV
6 en nubes difusas. En dicha figura se observa
que las curvas de extincio´n muestran poca variacio´n con RV en el IR y, en particular entre
λ=0.7 - 8.0 µm, la curva de extincio´n parece ser pra´cticamente independiente de RV , cabe
aclarar que este comportamiento es va´lido en el caso de nubes difusas pero no para nubes ma´s
densas (Draine, 2003).
Entre λ=0.9 - 5 µm, la curva de extincio´n se puede aproximar con una ley de potencias de
la forma Aλ ∝ λ
β, donde β adopta un valor levemente diferente segu´n los distintos estudios:
β ∼ 1.61 (Rieke & Lebofsky, 1985), β ∼ 1.75 (Draine, 1989), β ∼ 1.8 (Martin & Whittet,
1990), β ∼ 1.70 (Bertoldi et al., 1999; Rosenthal et al., 2000).
Las estrellas en formacio´n se encuentran en ambientes de gas molecular y polvo, general-
mente rodeadas por su propia envoltura de material circumestelar todav´ıa en acrecio´n o por
material remanente de la nube de gas y polvo originaria que au´n no ha sido completamente
disipado por el objeto central. En consecuencia, el NIR constituye el rango de longitudes de
onda o´ptimo para detectar objetos inmersos en el medio ambiente caracter´ıstico de las regiones
de formacio´n estelar. Por otro lado, la alta sensibilidad y resolucio´n espacial alcanzada actual-
mente por los detectores en el NIR7 permiten la deteccio´n y resolucio´n de objetos individuales
en regiones de formacio´n estelar masivas extragala´cticas, con zonas densamente pobladas y
emisio´n-absorcio´n de fondo variable. Este es justamente el escenario que presenta la regio´n de
NGC604para la cual, debido a la distancia, 1′′ equivale a 4.1 pc.
4El rango del infrarrojo se divide convencionalmente en infrarrojo cercano (NIR: de 0.7 a 5 µm),
infrarrojo medio (MIR: de 5 a 25 µm) y el infrarrojo lejano (FIR: de 25 a 350 µn).
5IMS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Interstellar Medium’ (medio interestelar).
6RV es el ‘cociente de absorcio´n selectiva’ y se define como: RV =
AV
(AB−AV )
= AV
E(B−V )
.
7El ancho a potencia mitad, medido sobre las estrellas de las ima´genes de la banda Ks obtenidas con
Gemini-NIRI para el presente estudio, es de ∼ 0.35′′ y los objetos ma´s de´biles detectados llegan a Ks∼24
mag.
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a
4 Introduccio´n
Figura 1.1: Modelos de distintas curvas de extincio´n producidas por el polvo presente en nubes
difusas de medio interestelar, considerando diferentes valores para RV . Gra´fico tomado de Draine
(2003).
1.2.2. Consideraciones generales sobre observaciones en el NIR
Absorcio´n atmosfe´rica en el NIR
Las principales mole´culas presentes en la atmo´sfera terrestre que generan bandas de absor-
cio´n importantes en el NIR son:
H2O: en λλ 0.94, 1.13, 1.37, 1.87, 2.7, 3.2, 6.3 y λ > 16 µm
CO2: en λλ 2.0, 4.3, 15 µm
N2O: en λ 4.5 µm
CH4O: en λλ 3.3, 7.7 µm
N2O y O3
Estas mole´culas se encuentran en la atmo´sfera mezcladas de manera inhomoge´nea y su
proporcio´n presenta variaciones tanto espaciales como temporales dependiendo principalmente
de la altura y la temperatura. La mole´cula que causa la mayor absorcio´n atmosfe´rica es la de
H2O, seguida por la de CO2.
En la Figura 1.2 se muestra la curva de transparencia atmosfe´rica de 0.9 a 6.0 µm medida
en Mauna Kea (Hawai´ı), donde se encuentra emplazado el telescopio Gemini-Norte. La altitud
del sitio es de 4.2 km y la masa de aire correspondiente a la medicio´n es de 1.15. Las l´ıneas
horizontales representan la posicio´n de los filtros en relacio´n a las ventanas de transmisio´n
Observaciones en el infrarrojo cercano 5
Figura 1.2: Curvas de transmisio´n atmosfe´rica para Mauna Kea (Hawai´ı). El eje horizontal co-
rresponde a las longitudes de onda en unidades de µm, el eje vertical corresponde a la transmisio´n
normalizada.
atmosfe´rica. En dicho gra´fico se observa que la transmisio´n de los filtros puede verse modificada
dependiendo de la absorcio´n atmosfe´rica la cual, como se ha mencionado previamente, presenta
variaciones espaciales y temporales (Tokunaga, 2000).
Emisio´n de fondo en el NIR
Un aspecto importante a considerar en las observaciones realizadas en el rango del IR
es la emisio´n de fondo. La emisio´n de fondo el para el NIR (λ∼ 0.7 – 5.0 µm) se encuentra
fundamentalmente dominada por dispersio´n Rayleigh8 de la luz de la luna y las estrellas (fun-
damentalmente para λ . 2 µm) y una gran cantidad de l´ıneas de emisio´n de OH (conocidas
como ‘airglow’), originadas en la atmo´sfera terrestre. El airglow, radiado principalmente por
niveles excitados del radical hidroxilo (OH−), constituye la fuente dominante de la emisio´n de
fondo en los filtros de banda ancha J, H y K. La Figura 1.3, tomada de Glass (1999), muestra
en detalle la emisio´n de airglow en las bandas J (panel superior), H (panel central) y K (panel
inferior).
La Figura 1.4, que se extiende ma´s alla´ del rango del IR (λ & 350 µm), hasta el rango
submilime´trico del espectro, muestra en el panel superior la transmisio´n atmosfe´rica terrestre a
distintas alturas: a 4.2 km (Mauna Kea), a 14 km y a 28 km. En el panel inferior se exhiben
distintas fuentes de emisio´n de fondo donde: OH es el airglow producido por el OH−, GBT es
la radiacio´n te´rmica del telescopio (considerado como un cuerpo negro a ∼273 K), ZSL es la
dispersio´n de la luz zodiacal en el polo de la ecl´ıptica, ZE representa la emisio´n zodiacal de polvo
interplanetario, GBE la emisio´n de fondo del polvo interestelar en el plano de la galaxia, SEP
la emisio´n del polo sur de la ecl´ıptica (medida por el Cosmic Background Explorer (COBE)) y
CBR es la radiacio´n co´smica de fondo (radiacio´n de cuerpo negro a T∼ 2.73 K).
8La dispersio´n Rayleigh se puede expresar matema´ticamente como Aλ ∝ λ
−4.
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Figura 1.3: Espectro de emisio´n del airglow en las bandas J (panel superior), H (panel central)
y K (panel inferior). Ima´genes tomadas de Glass (1999).
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Figura 1.4: En el panel superior se muestra transmisio´n atmosfe´rica terrestre medida a distintas
alturas: a 4.2 km (Mauna Kea), a 14 km y a 28 km. En el panel inferior se exhiben distintas
fuentes de emisio´n de fondo donde: OH es el airglow producido por el OH−, GBT es la radiacio´n
te´rmica del telescopio (considerado como un cuerpo negro a ∼273 K), ZSL es la dispersio´n de la
luz zodiacal en el polo de la ecl´ıptica, ZE representa la emisio´n zodiacal de polvo interplanetario,
GBE la emisio´n de fondo del polvo interestelar en el plano de la galaxia, SEP la emisio´n del polo
sur de la ecl´ıptica (medida por el Cosmic Background Explorer (COBE)) y CBR es la radiacio´n
co´smica de fondo (radiacio´n de cuerpo negro a T∼ 2.73 K). Figura tomada de Tokunaga (2000).
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Banda λ ∆λ Brillo superficial
(µm) (µm) (mag arcsec−2)
J 1.26 0.31 15.9
H 1.62 0.28 13.4
Ks 2.15 0.35 14.1
K 2.21 0.39 13.7
Tabla 1.1: Valores de brillo superficial producido por la emisio´n de fondo del cielo en las bandas
J, H, Ks y K para un telescopio terrestre de 3.0-m. Se ha considerado la emisio´n del cielo ma´s
la del instrumental para el cual se considero´ una emisividad del 7%.
En la Tabla 1.1 se listan, como referencia, los valores de brillo superficial producido por la
emisio´n de fondo en las bandas J, H, Ks y K para un telescopio terrestre de 3.0-m. Se han
incluido la emisio´n del cielo y emisio´n del instrumental para el cual se considero´ una emisividad
del 7% (Glass, 1999).
Debido a que la emisio´n de fondo del cielo en el NIR es intensa y variable tanto espacial
como temporalmente, las observaciones en el NIR requieren tomar alternadamente ima´genes en
el campo de ciencia seguidas de ima´genes en un campo de ‘cielo’ (el campo de cielo debe ser
muy cercano al campo de ciencia y lo menos poblado posible). Luego se combinan las ima´genes
tomadas en el campo de cielo para generar una imagen final de cielo que se usara´ para sustraer
la emisio´n de fondo de cada una de las ima´genes de ciencia. Este procedimiento se encuentra
detalladamente explicado en el Cap´ıtulo 2.
1.2.3. Carencia de un sistema fotome´trico esta´ndar
Los estudios astrono´micos en el rango espectral del infrarrojo comenzaron a mediados de los
an˜os 60. Los filtros utilizados en los primeros trabajos con observaciones en el NIR, realizados
principalmente por Harold Johnson y colaboradores (Johnson, 1965, 1966; Johnson et al., 1966,
1968) eran extremadamente anchos, de modo que las bandas de absorcio´n atmosfe´rica defin´ıan
la transmisio´n efectiva de los filtros. En la Figura 1.5, se muestran, en l´ınea de puntos, la
transmisio´n de los filtros utilizados por Johnson y colaboradores superimpuestos sobre las curvas
de trasmisio´n atmosfe´rica, las curvas continuas gruesas representan los perfiles de transmisio´n de
los filtros del sistema de Mauna Kea Observatories (MKO), del cual se hablara´ a continuacio´n.
El principal problema de un conjunto de filtros as´ı definido es que, como se menciono´ en las
Secciones precedentes, las condiciones atmosfe´ricas var´ıan espacial y temporalmente con lo cual
resulta dif´ıcil repetir las condiciones fotome´tricas de las observaciones y, por consiguiente, es
imposible realizar fehacientemente comparaciones entre los resultados obtenidos de distintas
observaciones. La situacio´n o´ptima es contar con un sistema de filtros en el que las bandas
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Figura 1.5: Sistema de filtros MKO-NIR (las bandas J, H, Ks, L’ y M’) en l´ınea continua, la
l´ınea de puntos muestra, a modo comparativo, uno de los primeros conjuntos de filtros utilizados
en el NIR por Johnson en el estudio Johnson (1965). Las ventanas de transmisio´n atmosfe´rica
esta´ graficadas en l´ınea continua fina. La imagen fue tomada de Tokunaga & Vacca, 2007.
fotome´tricas este´n definidas u´nicamente por los perfiles de transmisio´n de los filtros. Dado que,
en principio, las propiedades de los filtros pueden ser controladas en el proceso de fabricacio´n
de los mismos, un conjunto de filtros as´ı definido es fa´cilmente reproducible y distribuible en
muchos observatorios.
En los an˜os 80, junto con el avance en la tecnolog´ıa de los detectores infrarrojos, hubo
una gran proliferacio´n de diferentes conjuntos de filtros utilizados en los distintos telescopios,
y au´n no se ha llegado a una unificacio´n entre los sistemas de filtros. Actualmente existe una
gran variedad de sistemas fotome´tricos distintos, y en muchos casos incluso se utiliza el mismo
nombre para filtros que, si bien esta´n definidos en un rango de longitudes de onda similar,
tienen un perfil de transmisio´n distinto. En la Figura 1.6 se muestran las curvas de transmisio´n
de los filtros J, H y K para los distintos sistemas utilizados en la actualidad, la l´ınea de trazos
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Figura 1.6: Conjuntos de filtros comu´nmente usados en el NIR. Las l´ıneas continuas representan
los sistemas fotome´tricos de 2MASS: Two Micron All Sky Survey, CIT: California Institute of
Technology, DENIS: Deep Near Infrared Survey, LCO: Las Campanas Observatory, MKO: Mauna
Kea Observatory, NOFS: Naval Observatory Flagstaff Station y UKIRT: United Kingdom Infrared
Telescope. Las l´ıneas de trazos corresponden a la transmisio´n atmosfe´rica en cada banda. Imagen
tomada de Stephens & Leggett (2004).
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representa las ventanas de transmisio´n atmosfe´rica en dichas bandas. Esta figura fue tomada
del trabajo de Stephens & Leggett (2004).
El problema de utilizar un gran nu´mero de sistemas fotome´tricos distintos radica en la
dificultad de comparar resultados obtenidos mediante observaciones en los distintos sistemas.
Si bien es posible definir ecuaciones de transformacio´n entre los distintos sistemas fotome´tricos;
existen efectos sistema´ticos inherentes a la transformacio´n entre sistemas fotome´tricos y, por
otro lado, las transformaciones de colores son aplicables en un rango de colores limitado.
En los u´ltimos an˜os se ha tratado de promover la utilizacio´n del conjunto de filtros para el
NIR, utilizado en los observatorios de Mauna Kea (el sistema MKO-NIR). Los filtros de este
sistema fueron disen˜ados de modo de minimizar la influencia de la absorcio´n atmosfe´rica en los
mismos. El sistema de filtros MKO-NIR (que incluye las bandas J, H, Ks, L’ y M’) se muestra
en detalle en la Figura 1.5 en l´ınea continua gruesa, en la figura tambie´n se han graficado, en
l´ınea de puntos, el conjunto de filtros utilizado por Johnson en el estudio Johnson (1965) y las
ventanas de transmisio´n atmosfe´rica. La imagen fue tomada de Tokunaga & Vacca (2007).
Una discusio´n detallada sobre los distintos sistemas fotome´tricos en el rango del NIR se
puede encontrar en los trabajos de Tokunaga & Vacca (2007) y Bessell (2005), Stephens &
Leggett (2004) y Tokunaga (2000) entre otros.
1.3. Formacio´n de estrellas de gran masa
Cuando se habla de estrellas masivas (o, indistintamente, ‘estrellas de gran masa’) se esta´ ha-
ciendo referencia a objetos estelares con masa inicial M0 & 8 M. En la Tabla 1.2 se listan,
como referencia, los rangos de masa, luminosidad y tipos espectrales abarcados por los conjun-
tos de estrellas a las que comu´nmente se las denomina como ‘estrellas de baja masa’, ‘estrellas
de masa intermedia’ y ‘estrellas de gran masa’ (y las subdivisiones dentro de este u´ltimo grupo).
Dicha Tabla es una adaptacio´n de la Tabla 2 de Zinnecker & Yorke (2007), completada con
datos extra´ıdos de Binney & Merrifield (1998).
Las estrellas masivas son objetos cuya formacio´n es poco frecuente en comparacio´n con las
estrellas de menor masa. Si se considera la Funcio´n Inicial de Masas (IMF9) de Salpeter10
(Salpeter, 1955) el nu´mero de estrellas que se forman con masas M > 8 M constituye solo el
10% del nu´mero total de estrellas formadas con masas entre 1 - 2 M.
9IMF: del acro´nimo en ingle´s de ‘Initial Mass Function’ (funcio´n inicial de masa).
10La IMF representa nume´ricamente la distribucio´n inicial de masas en el momento de la formacio´n
estelar, la IMF inicialmente propuesta por Salpeter tiene la forma de una ley de potencias: ξ(M) ∝ Mγ con
γ= -2.35. Posteriormente, la IMF se ha subdivido en intervalos que abarcan distintos rangos de masas y el
valor que toma el ı´ndice var´ıa de acuerdo al intervalo considerado y a los autores. Las cuestiones vinculadas
a la IMF constituyen uno de los temas ma´s discutidos de la astrof´ısica de las u´ltimas de´cadas (ver Bastian
et al. (2010), Clarke (2009), Chabrier (2003), Kroupa (2002), Elmegreen (2001) y las referencias citadas
en estos art´ıculos).
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Designacio´n Masa (M/M) Tipo Espectral Luminosidad (log(L/L))
Estrellas de baja masa < 2 M - G < 0.18
Estrellas de masa intermedia 2 - 6 F - B5 0.51 - 2.92
Estrellas de alta masa
Estrellas B tempranas 8 - 16 BO - B3 3.28 - 4.72
Estrellas O tard´ıas 16 - 32 O9 - O6 4.72 - 5.9
Estrellas O tempranas 32 - 64 O5 - O2 5.9-7.0
estrellas O/WR > 64 O/WR > 7
Tabla 1.2: Descripcio´n de los rangos de masa, luminosidad y tipos espectrales abarcados por
los conjuntos de estrellas a las que comu´nmente se las denomina como ‘estrellas de baja masa’,
‘estrellas de masa intermedia’ y ‘estrellas de gran masa’ (y las subdivisiones dentro de este u´ltimo
grupo). Esta Tabla es una adaptacio´n de la Tabla 2 de Zinnecker & Yorke (2007), completada
con datos extra´ıdos de Binney & Merrifield (1998).
La expresio´n ‘procesos de formacio´n estelar’ comprende una secuencia de eventos que dan
lugar a la formacio´n estelar. Para estrellas de gran masa Bik et al. (2003), admitiendo la
existencia de una nube molecular gigante, enumeran dicha secuencia del siguiente modo:
1. Fragmentacio´n de la nube molecular gigante y formacio´n de nu´cleos o filamentos mole-
culares densos (con densidad y temperatura caracter´ısticas en el orden de n∼ 105 cm−3
y T∼10 - 15K, respectivamente).
2. Colapso gravitacional de los nu´cleos en ‘nu´cleos protoestelares’.
3. Acrecio´n de material en los nu´cleos protoestelares.
4. Disipacio´n de la nube originaria, debido a la accio´n combinada del viento estelar, radiacio´n
UV, eyecciones de materia en forma de ‘outflows’ y eventualmente eventos de supernovas
de las estrellas masivas que evolucionan ra´pidamente.
Generalmente, el producto final de esta secuencia es una asociacio´n o cu´mulo de estrellas
OB, con una poblacio´n asociada de estrellas de menor masa (segu´n la IMF). Dado que la
escala temporal en que se producen los procesos de formacio´n estelar de estrellas de alta masa
es extremadamente corta (del orden del millo´n de an˜os), en dichas regiones suelen observarse
varias generaciones de estrellas masivas.
Si bien se ha avanzado en el conocimiento relativo a la formacio´n estelar de estrellas de
gran masa, tanto desde el punto de vista observacional (con el advenimiento de la nueva
generacio´n de telescopios espaciales y terrestres, la tecnolog´ıa en instrumental acompan˜ada de
nuevas te´cnicas observacionales, etc) como desde el punto de vista teo´rico (mayor capacidad
computacional para calcular modelos cada vez ma´s realistas que incluyen ma´s elementos f´ısicos),
cada una de las etapas mencionadas lleva todav´ıa asociada una enorme cantidad de cuestiones
ba´sicas no resueltas.
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El hecho de que la formacio´n estelar se origine a partir de la fragmentacio´n de nubes
moleculares refuerza la idea, ampliamente aceptada, de que la formacio´n estelar es un proceso
grupal y no se produce aisladamente. En el transcurso de su evolucio´n, mediante una variedad
de efectos dina´micos (fuerzas de marea de la galaxia, segregacio´n de masa, etc), los cu´mulos
pueden ir perdiendo sus miembros (hasta deshacerse completamente en los casos ma´s extremos)
y sus estrellas pasan a formar parte de la poblacio´n de estrellas de campo de la galaxia.
Los procesos f´ısicos que originan la fragmentacio´n de las nubes moleculares gigantes y
gobiernan la forma en que procede la fase de colapso gravitacional (incisos 1 y 2 de la secuencia
mencionada) constituyen un punto de discusio´n importante en la astrof´ısica contempora´nea.
Una de las cuestiones fundamentales esta´ vinculada a la relacio´n existente entre la distribucio´n
de masas producida en la fragmentacio´n de las nubes en nu´cleos densos y la masa final de
las estrellas que all´ı se originan. Ba´sicamente la discusio´n se centra en dos modelos diferentes.
Por un lado, el modelo conocido como ‘colapso monol´ıtico’ (McKee & Tan, 2003), propone
un proceso lento, en el cual los nu´cleos densos permanecen en un estado de cuasi-equilibrio
entre la gravedad y la turbulencia interna. En este modelo los nu´cleos contienen desde su
origen la masa suficiente para las estrellas que van a formar. Por el contrario, el modelo de
‘acrecio´n competitiva’ (Bonnell et al., 1997, 2001) plantea un mecanismo que tiene lugar en
escalas de tiempo ma´s cortas. La idea propuesta en este modelo es que la distribucio´n inicial
de masas en los nu´cleos densos no guarda una relacio´n directa con la masa final de la estrella
a la que dara´ origen, debido a que el nu´cleo sigue acretando materia en funcio´n de su masa
inicial, su ubicacio´n dentro de la nube molecular y el gas disponible a su alrededor. El material
acretado por el nu´cleo puede provenir de diferentes regiones de la nube original ya que es libre
de moverse bajo los efectos gravitacionales de los nu´cleos. Este planteo implica que las estrellas
formadas a partir de nu´cleos localizados en las regiones centrales de las nubes densas tienen
mayor posibilidad de llegar a alcanzar masas finales ma´s altas y, en cierto modo, justifica el
efecto de segregacio´n primordial de masas.
Tanto el modelo de ‘colapso monol´ıtico’ como el de ‘acrecio´n competitiva’ consideran la
acrecio´n de materia en el objeto protoestelar. Existe otra teor´ıa, radicalmente diferente, que
sostiene que las estrellas masivas podr´ıan formarse a partir de la coalescencia de objetos estelares
o protoestelares de menor masa (Bonnell et al., 1998). Este proceso tendr´ıa lugar en la formacio´n
de estrellas extremadamente masivas, en el centro de cu´mulos altamente poblados y con un
grado importante de segregacio´n inicial de masas.
La discusio´n correspondiente al inciso 3 de la lista se centra en la forma en que se produce
acrecio´n de material en el objeto protoestelar. Los discos y eyecciones de materia son eventos
asociados a la formacio´n estelar de objetos de masa intermedia-baja, y su existencia ha sido
confirmada por infinidad de observaciones (Noriega-Crespo et al., 2004; Jørgensen et al., 2009,
e.g. ). La teor´ıa esta´ndar para la formacio´n estelar, mediante la acrecio´n de materia en la fase
de pre-secuencia principal es aplicable a objetos de baja masa, con masas subsolares y solares
(estrellas de tipo TTauri) y objetos de masa intermedia, entre 2 - 10 M (estrellas Herbig
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Ae/Be). Pero la formacio´n de estrellas de gran masa no es necesariamente una versio´n en
escalas mayores de la formacio´n de objetos de menor masa. Para las estrellas de baja masa el
proceso de acrecio´n termina antes de que la estrella comience a fusionar H en el nu´cleo (antes
de llegar a la ZAMS11). Las estrellas de gran masa pra´cticamente se forman en la secuencia
principal, comienzan a fusionar H en el nu´cleo muy ra´pidamente y no atraviesan una fase de
pre-secuencia bien definida. El proceso de acrecio´n continua aun despue´s de haberse iniciado la
fusio´n de H en el nu´cleo. La influencia de la radiacio´n sobre el gas y el polvo en los alrededores
de un objeto en formacio´n comienza a ser un factor fundamental en estrellas de tipo espectral
B tempranas. Algunos autores plantean que la forma ma´s efectiva en las protoestrellas masivas
para superar la presio´n de radiacio´n y continuar con las u´ltimas fases del proceso de acrecio´n
de materia es mediante discos de acrecio´n. Las evidencias observacionales de la existencia de
discos alrededor de estrellas de gran masa son cada vez ma´s numerosas (ver por ejemplo lo
estudios de Chini et al., 2004 y Beltra´n et al., 2004), sin embargo en muchos casos suelen ser
indirectas (e.g. a trave´s de observaciones de eyecciones de materia). Se ha calculado que las
escalas de tiempo de destruccio´n de los discos alrededor de estrellas masivas es muy corta, del
orden de ∼ 105 an˜os, lo cual dificulta aun ma´s su observacio´n. Cesaroni et al. (2007) realizan
una compilacio´n de estudios muy completa y detallada que abarca distintos aspectos, tanto
teo´ricos como observacionales, relativos a los discos de acrecio´n alrededor de estrellas de gran
masa.
1.4. Formacio´n estelar inducida
Una vez producido el primer evento de formacio´n estelar masiva (por ejemplo, mediante
algu´n proceso dina´mico que genere inestabilidad gravitacional en la nube molecular gigante),
la formacio´n estelar de objetos de alta masa es un proceso que se realimenta, siempre que haya
suficiente material disponible para seguir formando estrellas.
Para inducir la formacio´n estelar es necesaria una fuente de energ´ıa que pueda cambiar el
estado de una nube molecular de ‘estable’ a ‘inestable’ y provocar el colapso gravitacional.
El colapso gravitacional requiere en general, algu´n tipo de compresio´n, la masa comprimida
debe exceder la masa de inestabilidad y la fuerza compresora debe durar un tiempo comparable
al tiempo de colapso de la regio´n comprimida. En las asociaciones OB, y otros complejos de
estrellas masivas, las fuentes de energ´ıa capaces de inducir la formacio´n estelar esta´n provistas
por la expansio´n de regiones Hii, los vientos generados por las estrellas masivas y las explosiones
mu´ltiples de supernovas. A escalas gala´cticas la formacio´n estelar masiva puede ser inducida por
las ondas de densidad espirales o la perturbacio´n de nubes moleculares producidas por ejemplo
en encuentros entre galaxias.
Elmegreen (1998) distingue particularmente tres procesos dina´micos mediante los cuales
11ZAMS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Zero Age Main Sequence’ (secuencia principal de edad cero).
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la formacio´n estelar masiva puede ser inducida. Estos procesos, en general, se corresponden
con escenarios de formacio´n estelar en tres escalas distintas, considerando los taman˜os de las
regiones en las que se induce la formacio´n estelar y las regiones que la inducen:
Compresio´n directa de nubes o glo´bulos preexistentes por altas presiones ejercidas sobre
toda la superficie de los mismos. Estos procesos corresponden a la escala ma´s pequen˜a
de formacio´n estelar inducida y se producen en glo´bulos de HI inmersos en regiones
Hii, glo´bulos cometarios, etc. Este escenario, conocido como ‘globule squeezing’, puede
observarse, en las regiones gala´cticas de M16, M8 y Orio´n, entre otras.
Compresio´n de una nube de gas molecular de un solo lado. En el frente comprimido de la
nube se produce una acumulacio´n de material denso en capas o nu´cleos que eventualmente
colapsan. Este mecanismo se corresponde con eventos de formacio´n estelar en escala
intermedia, como los observados en M17 y NGC346 (en SMC12).
Acumulacio´n de gas en anillos o ca´scaras en expansio´n que parcialmente rodean la fuente
que genera la presio´n; dicho material eventualmente puede colapsar generando estrellas
en la periferia de la burbuja. El taman˜o de la burbuja generada depende de la relacio´n
entre las presiones interna y externa a la misma (pudiendo alcanzar radios de cientos de
parsecs). Estos eventos se observan en regiones Hii gigantes, en N 11 (en LMC13), y en
regiones como el anillo de Lindblad en la V´ıa La´ctea.
A los u´ltimos dos procesos mencionados de formacio´n inducida se los denomina en forma
gene´rica como ‘collect and collapse’.
Debido a que las estrellas se forman en el interior de los nu´cleos densos, fuera de la influen-
cia directa de las fuentes de presio´n que puedan estar actuando en la superficie del material
comprimido, el proceso final de la formacio´n estelar ‘individual’ (el colapso protoestelar, la for-
macio´n de discos de acrecio´n, etc) no es fuertemente dependiente del mecanismo por el cual
fue inducida la formacio´n estelar. La IMF so´lo podr´ıa verse afectada en el caso en que la fuente
de compresio´n tambie´n caliente significativamente el gas (Elmegreen, 2011).
La evidencia de formacio´n estelar inducida involucra condiciones de causalidad entre las
escalas espaciales de las regiones y la diferencia de edades y velocidades de las estrellas cuya
formacio´n fue inducida respecto de las estrellas que indujeron la formacio´n. Si no se puede
establecer una diferencia de edad inequ´ıvoca, las estrellas podr´ıan ser producto del proceso
general inicial de formacio´n estelar.
1.5. Objetos con exceso IR en regiones de formacio´n estelar
En esta Seccio´n se presentan brevemente los objetos que pueden exhibir exceso IR en una
regio´n de formacio´n estelar masiva.
12SMC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Small Magellanic Cloud’ (Nube Menor de Magallanes).
13LMC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Large Magellanic Cloud’ (Nube Mayor de Magallanes).
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La Figura 1.7 muestra un diagrama color-magnitud (CM), tomado de la publicacio´n de
Bik et al. (2006), en el cual se han graficado MYSOs observados en M17 y W31. La figura
tambie´n muestra la ubicacio´n de la ZAMS como referencia y, en forma esquema´tica, las a´reas
ocupadas por las estrellas Be, las Herbig Ae/Be y las supergigantes B[e]. En el Cap´ıtulo 3 de la
presente Tesis se estudiara´ el diagrama color-magnitud obtenido para los objetos de NGC604;
en comparacio´n con el diagrama CM de la Figura 1.7, el diagrama de NGC604 comienza en
Ks= -3.5, por lo tanto incluye so´lo a los objetos ma´s luminosos de la regio´n en Ks y es po-
co probable que se observen objetos de masa intermedia-baja como estrellas Be y Herbig Ae/Be.
Objetos masivos jo´venes
Para comenzar con la descripcio´n de la emisio´n de los MYSOs observada en el NIR, se ha
incluido la Figura 1.8, la cual muestra una secuencia de espectros en la banda K de distintos
objetos observados por Bik et al. (2005a). Los autores realizaron un estudio espectrosco´pico
(en la banda K, con observaciones de VLT) de estrellas masivas inmersas en fuentes IRAS con
colores de regiones Hii ultracompactas (UCHiis14). Esta figura permite distinguir claramente las
diferencias entre los espectros de los distintos tipos de objetos. Los paneles (a) y (b) muestran
emisio´n fotosfe´rica t´ıpica de estrellas de tipo espectral O y B respectivamente. El panel (c)
corresponde a un espectro que se encuentra dominado por la emisio´n nebular de una UCHii,
notar que el flujo de este espectro fue graficado en escala logar´ıtmica. El panel (d) muestra la
emisio´n proveniente de un objeto que presenta caracter´ısticas de MYSO. Finalmente, el panel
(e), corresponde al espectro de una estrella tard´ıa de campo. Es interesante observar que el
espectro del panel (c) exhibe l´ıneas de emisio´n muy angostas e intensas en comparacio´n con
las del espectro mostrado en (d).
Los objetos masivos jo´venes se encuentran rodeados de material circumestelar y presentan
exceso de emisio´n en el IR. En general, suelen ser los objetos ma´s rojos de los cu´mulos a los
que pertenecen. En el espectro de la banda K presentan l´ıneas de emisio´n anchas, cuyos anchos
t´ıpicos esta´n comprendidos en el rango entre ∼ 100 - 250 km seg−1. Entre las l´ıneas de emisio´n
ma´s caracter´ısticas se encuentran las cabezas de banda de CO, las l´ıneas de H (a veces con
perfiles de doble pico y asime´tricos) y l´ıneas de Feii (2.089 µm) y Mgii (2.138 y 2.144µm).
En muchos objetos se observa la serie del H de Pfund, el gas ionizado en donde se generan las
l´ıneas de esta serie tiene una densidad electro´nica del orden de ne∼ 10
8 cm−3, mientras que
la emisio´n de CO proviene de una zona ma´s densa (ne∼ 10
10 cm−3) y de altas temperaturas
(T∼2000 - 5000 K), la cual debe estar suficientemente protegida de la radiacio´n UV de las
estrellas masivas que desintegra la mole´cula de CO. Para ilustrar lo descripto, en la Figura 1.9,
se muestra un espectro t´ıpico en la banda K de un MYSO conocido como IRS 2E, perteneciente
a la regio´n Hii compacta gala´ctica W51 IRS2. Dicho objeto fue observado por Barbosa et al.
(2008) con Gemini-NIFS. El flujo en la imagen se ha graficado en unidades arbitrarias.
14UCHii: del acro´nimo en ingle´s de ‘Ultra Compact Hii Region’ (regio´n Hii ultracompacta).
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Figura 1.7: Diagrama color-magnitud, tomado de la publicacio´n de Bik et al. (2006), en el cual
se han graficado MYSOs observados en M17 y W31. La figura tambie´n muestra la ubicacio´n de
la ZAMS como referencia y, en forma esquema´tica, las a´reas ocupadas por las estrellas Be, las
Herbig Ae/Be y las supergigantes B[e].
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Figura 1.8: Secuencia de espectros en la banda K corresponden a distintos objetos observados
por Bik et al. (2005a). Los paneles (a) y (b) muestran emisio´n fotosfe´rica t´ıpica de estrellas de
tipo espectral O y B respectivamente. El panel (c) es un espectro que se encuentra dominado
por la emisio´n nebular de una UCHii, notar que el flujo de este espectro fue graficado en escala
logar´ıtmica. El panel (d) muestra emisio´n proveniente de un objeto que presenta caracter´ısticas
de MYSO. Finalmente, el panel (e), corresponde al espectro de una estrella tard´ıa de campo.
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Figura 1.9: Espectro en la banda K del MYSO IRS 2E, perteneciente a la regio´n Hii compacta
gala´ctica W51 IRS2. Este objeto fue observado por Barbosa et al. (2008) con Gemini-NIFS. El
flujo tiene unidades arbitrarias.
Las l´ıneas de emisio´n observadas en los espectros de los MYSOs requieren diferentes con-
diciones f´ısicas para ser generadas, de modo que deben producirse en diferentes regiones del
medio circumestelar que rodea al objeto. Este hecho presenta ciertos argumentos en favor de
la existencia de discos de acrecio´n alrededor de objetos masivos en formacio´n. La Figura 1.10
muestra esquema´ticamente un modelo de disco propuesto por Bik et al. (2005b) y las diferentes
regiones de formacio´n de las l´ıneas de emisio´n observadas en los espectros de los MYSOa. El
CO se encuentra en el plano medio del disco, que es una regio´n relativamente densa, mientras
que las l´ıneas de H son emitidas por el gas ionizado en la superficie o en el viento del propio disco.
Estrellas masivas evolucionadas
Otros objetos que pueden observarse con exceso IR son ciertos tipos de estrellas ya evo-
lucionadas de la secuencia principal, como estrellas Wolf-Rayet (WR) y la supergigantes Of y
B[e]. La Figura 1.11 corresponde al espectro en la banda K de cuatro objetos de post secuencia
principal. En esta figura se puede observar la presencia de las l´ıneas anchas de emisio´n que
contribuyen al exceso IR observado en dichas estrellas. La imagen fue tomada del trabajo de
Martins et al. (2007).
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Figura 1.10: Esquema de un modelo de disco acrecio´n propuesto por Bik et al. (2005b) y las
diferentes regiones de formacio´n de las l´ıneas de emisio´n. El CO se encuentra en el plano medio
del disco, que es una regio´n relativamente densa, mientras que las l´ıneas de H son emitidas por
el gas ionizado en la superficie del disco o en el viento del disco.
Figura 1.11: Espectro en la banda K, de cuatro objetos de post secuencia principal. La imagen
fue tomada del trabajo de Martins et al. (2007).
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Regio´n Hii Dia´metro L(Hα) M(H
+) M?(OB) Equiv. Galaxia -
(pc) (ergs s−1) (M) (M) N(O5V) Distancia (kpc)
Orion 5 1×1037 50 35 0.2 \ MW †- 0.5
M8 25 3×1037 900 100 0.5 MW - 1.4
Carinae 200: 6×1038 44000 2000 9 MW - 1.4
NGC3603 100: 1.5×1039 39000 5000 20 MW - 8.5
W49 150: 2×1039 45000 7000 27 MW -14.1
N 70 110 5×1037 7000 180 1 LMC - 50
N19 220 2.2×1038 55000 700 3 SMC - 70
NGC592 360 3×1038 ... 1000 5 M33 - 840
NGC595 400 2.3×1039 ... 7000 30 M33 - 840
NGC604 400 4.5×1039 7×105 15000 65 M33 -840
30Dor 370 1.5×1040 6×105 50000 230 LMC -50
NGC5471 800 5×1040 9×106 1.0×105 450 M101 - 6000
NGC5461 1000: 7×1040 6×106 1.7×105 750 M101 - 6000
\ El cu´mulo del Trapecio, en la nebulosa de Orio´n, contiene so´lo una estrella O6, el resto son
estrellas de tipo espectral B.
† MW: del acro´nimo en ingle´s de ‘Milky Way’ (Vı´a La´ctea).
Tabla 1.3: Para´metros de regiones Hii gala´cticas y GHRs. En las Columnas 2 y 3 se listan el
dia´metro visual (derivado de la emisio´n de Hα) y la luminosidad en Hα, respectivamente. Las
Columnas 4, 5 y 6 contienen la masa de gas ionizado, la masa de estrellas y el nu´mero equivalente
de estrellas O5V necesarias para alcanzar la luminosidad de ionizacio´n. La Columna 7 indica la
galaxia a la que pertenecen las regiones y su correspondiente distancia. Las regiones Hii, GHR
extragala´cticas y los valores de los para´metros f´ısicos listados fueron seleccionados del estudio de
Kennicutt (1984).
1.6. Regiones Hii gigantes
Las regiones Hii son ba´sicamente regiones de H ionizado por la radiacio´n en el continuo
de Lyman emitida por estrellas masivas de tipos espectrales O y B tempranas. Los iones ma´s
abundantes en estas regiones incluyen H+, He+, O+ y O++. Las transiciones (desexcitaciones)
entre niveles ligados de los iones generan el espectro de l´ıneas de emisio´n caracter´ıstico de estas
regiones. Las transiciones ligado-libre y libre-libre generan el continuo.
Las regiones Hii abarcan un rango de escalas espaciales que va desde unos pocos parsecs
hasta miles de parsecs, en el caso de las regiones GHRs. Sus luminosidades, masas, densidades
y otras caracter´ısticas f´ısicas tambie´n var´ıan de una regio´n Hii a otra. En la Tabla 1.3 se han
seleccionado, so´lo como referencia, algunas regiones Hii gala´cticas y GHRs extragala´cticas, la
tabla lista los valores del dia´metro visual (derivado a partir de la emisio´n de Hα, como indicador
del taman˜o), la luminosidad en Hα, la masa de gas ionizado, la masa de estrellas, el nu´mero
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equivalente de estrellas O5V necesarias para alcanzar la luminosidad de ionizacio´n de la regio´n
y la galaxia a la que pertenecen junto con la distancia a la que se encuentran. Las regiones Hii,
GHRs y los valores de los para´metros f´ısicos listados fueron seleccionados del estudio realizado
por Kennicutt, 1984 (cabe aclarar que muchos de los valores de los para´metros listados han
sido medidos y/o recalculados nuevamente en estudios ma´s recientes).
Las GHRs son objetos extremadamente luminosos que pueden ser observados a grandes
distancias; de hecho, se las utiliza como indicadores de distancias y trazadores de composicio´n
qu´ımica, estructura espiral y tasa de formacio´n estelar (de estrellas de gran masa) de galaxias
distantes. A grandes distancias las GHRs pueden distinguirse de las aglomeraciones de regio-
nes Hii por el hecho de que los anchos observados en sus perfiles de emisio´n corresponden
a velocidades superso´nicas del gas. Como se observa en la Tabla 1.3, las GHRs albergan una
enorme cantidad de estrellas de gran masa y, en consecuencia, al igual que las regiones Hii,
esta´n necesariamente ligadas a procesos de formacio´n estelar masiva15 y constituyen excelen-
tes lugares donde buscar, observar y estudiar co´mo proceden los distintos modos de formacio´n
estelar a escala global (por ejemplo, los escenarios de formacio´n estelar inducida mencionados
anteriormente) y, donde sea posible, los procesos de formacio´n de las estrellas de gran masa
individualmente. Sin embargo, dado que la mayor´ıa de las GHRs se encuentran ubicadas a gran-
des distancias, su estudio debe restringirse a las caracter´ısticas globales observables. De modo
que el estudio detallado de las GHRs ma´s cercanas, cuyos objetos individuales y estructuras a
pequen˜a escala pueden resolverse, resulta de fundamental importancia, ya que permite identifi-
car las causas f´ısicas que originan las caracter´ısticas de la emisio´n global observada para GHRs
ma´s distantes.
Las dos GHRs ma´s importantes del Grupo Local de galaxias son 30Doradus (30Dor) en
LMC (a 50 kpc, 1′′ equivale a 0.25 pc) y NGC604 en M33 (a 840 kpc, 1′′ equivale a 4.1
pc). Si bien la distancia a NGC604 es aproximadamente 17 veces mayor que la distancia a
30Dor, afortunadamente ambas regiones se encuentran lo suficientemente cerca como para
poder estudiar su estructura nebular en detalle y sus objetos individualmente y, a la vez, lo su-
ficientemente lejos como para observar las estructuras y emisio´n a gran escala. Esta condicio´n
permite realizar estudios en los cuales es posible comprobar si las caracter´ıcas f´ısicas derivadas a
partir de la emisio´n integrada de las GHRs, se corresponden con lo que se observa al resolverlas
en sus objetos individuales. De este modo, se pone a prueba la aplicabilidad de me´todos y
criterios aplicados a la emisio´n integrada de otras GHRs que no pueden resolverse. Ma´s aun,
ambas regiones esta´n en una direccio´n fuera del plano gala´ctico lo cual facilita enormemente
los estudios observacionales, ya que no se ven tan afectadas por la contaminacio´n de objetos de
campo y la alta extincio´n producida por el polvo presente en la regio´n del disco gala´ctico. Por
15Las estrellas de gran masa son objetos intr´ınsecamente jo´venes debido a que sus tiempos evolutivos
son extremadamente cortos (del orden de unos pocos millones de an˜os para las estrellas de tipo espectral
O).
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estas razones, entre otras, ambas regiones fueron, son y sera´n el objeto central de infinidad de
estudios observacionales, fuente de nuevos descubrimientos, motivadoras de teor´ıas y campos
donde poner a prueba los resultados de los modelos, especialmente en temas vinculados a la
formacio´n de estrellas de gran masa.
NGC604 y 30Dor presentan algunas caracter´ısticas f´ısicas similares, sin embargo tambie´n
exhiben diferencias importantes en cuanto a su estructura y a la historia de formacio´n estelar,
lo que hace au´n ma´s enriquecedor su estudio y la comparacio´n entre las propiedades de ambas
GHRs.
De acuerdo a la clasificacio´n definida en el estudio de Ma´ız-Apella´niz (2001), los cu´mulos
centrales de estrellas masivas de las GHRs pueden dividirse en dos categor´ıas, ba´sicamente en
funcio´n de su distribucio´n estelar espacial y su estructura: ‘supercu´mulos estelares’ (SSCs16) y
‘asociaciones OB escaladas’ (SOBAs17). Los SSCs esta´n organizados alrededor de un nu´cleo
compacto (1-3 pc) y suelen presentar un halo de estrellas ma´s extendido. Las SOBAs, en
cambio, exhiben una estructura menos organizada y ma´s extendida y no se observa en ellas
un nu´cleo central de estrellas masivas. El autor propone que el origen de dicha distincio´n en la
estructura de los cu´mulos esta´ ligado a la distribucio´n original de masa en la nube molecular
gigante de la cual se formaron. Considerando la evidencia observacional de que los SSCs se
encuentran ma´s frecuentemente en galaxias interactuantes, galaxias irregulares y galaxias enanas
pero son relativamente escasos en galaxias espirales, Weidner et al. (2010) proponen como
posible explicacio´n a la diferencia estructural entre los SSCs y las SOBAs la presencia de fuerzas
de ‘cizalla’ en las galaxias de disco (debido a que estas son sistemas rotantes). Dichas fuerzas
tienen un efecto importante en la fragmentacio´n de las nubes moleculares gigantes que actu´a
inhibiendo la formacio´n de SSCs y favoreciendo la de cu´mulos tipo SOBAs. La estructura y
ubicacio´n de los cu´mulos estelares tienen consecuencias en su evolucio´n dina´mica a gran escala:
las SOBAs sera´n ma´s afectadas por las fuerzas de marea de la galaxia y son proclives de la
desintegracio´n en escalas de tiempo ma´s cortas que la edad del universo, mientras que los SSCs
podr´ıan llegar a ser los cu´mulos globulares del futuro. En el contexto de esta clasificacio´n, el
cu´mulo de 30Dor pertenece al grupo de los SSCs, mientras que el de NGC604 constituye el
prototipo de la estructura de las SOBAs.
El nu´cleo central de estrellas masivas de 30Dor, el SSC R136, mide aproximadamente
2.5 pc y contiene la mayor concentracio´n conocida de estrellas O3 (39 estrellas O3 segu´n el
estudio de Massey & Hunter, 1998). NGC2070, el cu´mulo ubicado alrededor de R136, tiene un
dia´metro de ∼ 40 pc y la nebulosa de la Tara´ntula de ∼ 200 pc (Walborn, 1991). De acuerdo
al estudio sobre la poblacio´n estelar de NGC604 realizado por Hunter et al. (1996), la densidad
de estrellas masivas en R136 es aproximadamente 100 veces ma´s alta que en las partes ma´s
densamente pobladas de NGC604 y la regio´n de 30Dor contiene varias veces el nu´mero de
16SSC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Super Star Cluster’ (supercu´mulos estelares).
17SOBA: del acro´nimo en ingle´s de ‘Scaled OB Association’ (asociacio´n OB escalada).
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estrellas luminosas del ‘Cu´mulo A’ de NGC604 (el ‘Cu´mulo A’ incluye los objetos de las SOBA
I y II de la Figura 1.14). La Figura 1.12 se ha incluido con el fin ilustrar las dimensiones
y proporciones involucradas en el presente estudio. En dicha figura se han puesto en escala,
considerando su extensio´n angular a la distancia de NGC604, una imagen de NGC2070 y
la nebulosa de la Tara´ntula y una de R136. La imagen de NGC2070, tomada del archivo
del Australian Astronomical Observatory, abarca un a´rea de ∼ 150×150 pc2 (equivalente a
∼ 37′′×37′′ a la distancia de NGC604). La imagen de R136, perteneciente a Andersen et al.
(2009), abarca un a´rea de 14×14 pc2 (equivalente a ∼ 3.5′′× 3.5′′ a la distancia de NGC604).
La imagen de fondo es una imagen del campo de NGC604 de Gemini-NIRI (banda Brγ), que
abarca un a´rea de 420×420 pc2 ∼ 100′′×100′′.
Con respecto a la formacio´n estelar en 30Dor, es interesante recordar brevemente que,
Walborn & Blades (1997), mediante la clasificacio´n espectral de 106 estrellas pertenecientes
a 30Dor, distinguieron 5 grupos estelares de acuerdo a su estado evolutivo. En dicho estudio
los autores concluyeron que la formacio´n estelar en 30Dor no fue un proceso instanta´neo ni
tampoco continuo, sino que las estrellas se han ido formando en eventos discretos producidos
en distintas e´pocas. En un trabajo posterior, Selman et al. (1999) confirman que la historia
de formacio´n estelar de 30Dor esta´ dominada por al menos tres eventos de formacio´n estelar,
producidos hace 5, 2.5 y 1.5 millones de an˜os. Numerosos estudios presentan evidencias de que
el proceso de formacio´n estelar en 30Dor continu´a actualmente.
1.7. NGC 604
En la literatura puede encontrarse una gran cantidad y variedad de publicaciones con resul-
tados de investigaciones dedicadas al estudio de distintos aspectos de la regio´n NGC604. En
esta Seccio´n se realiza un compendio de los principales resultados y datos publicados con el
propo´sito de plantear el contexto en el cual se enmarca estudio realizado en esta Tesis.
Como se menciono´ previamente, NGC604 se encuentra ubicada en M33, la tercer galaxia
ma´s importante del Grupo Local, clasificada como SA(s)cd18 (de Vaucouleurs et al., 1991),
a una distancia de 840 kpc (Freedman et al., 2001) para la cual 1′′ equivale a 4.1 pc. Desde
el punto de vista observacional la ubicacio´n de NGC604 es ventajosa: se encuentra localizada
en las afueras de un brazo espiral de M33, a 2.5 kpc al noreste del centro de la galaxia,
en una direccio´n de observacio´n fuera del plano de la V´ıa La´ctea (coordenadas gala´cticas:
l = 133°.755896, b= -31°.179006). Adema´s, M 33 es una galaxia que se orienta pra´cticamente
de frente, con un a´gulo de inclinacio´n i = 57°(Ivanov & Kunchev, 1985), de modo que se espera
que en las ima´genes de NGC604 la contaminacio´n de objetos de campo, tanto por objetos de la
Via La´ctea como por objetos propios de M33, sea m´ınima, al igual que la extincio´n. El valor de
18SA(s)cd: galaxia espiral, no barrada.
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Figura 1.12: Imagen de NGC2070 y la nebulosa de la Tara´ntula tomada del archivo del Aus-
tralian Astronomical Observatory. Dicha imagen abarca un a´rea de ∼ 150×150 pc2 (equivalente
a ∼ 37′′×37′′ a la distancia de NGC604). A su izquierda se incluyo´ una imagen de R136 que
abarca un a´rea de 14×14 pc2 (equivalente a ∼ 3.5′′×3.5′′ a la distancia de NGC604). La imagen
de R136 pertenece a Andersen et al. (2009). La imagen de fondo es una imagen del campo de
NGC604 de Gemini-NIRI (banda Brγ), que abarca un a´rea de 420× 420 pc2 ∼ 100′′× 100′′.
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a
26 Introduccio´n
 


Figura 1.13: Imagen de M33 compuesta por B (azul), V (verde) y Hα (rojo), tomada de
‘A Survey of the Resolved Stellar Content of Nearby Galaxies Currently Forming Stars’ en
http://www.lowell.edu/users/massey/lgsurvey.html. El c´ırculo amarillo al noreste de la imagen
sen˜ala la posicio´n de NGC604. En la imagen resulta evidente que NGC604 es el objeto ma´s
prominente en Hα de toda la galaxia.
la extincio´n gala´ctica en la direccio´n de NGC604 calculado por NED19 es de AV =0.15 mag con
E(B−V )=0.046 mag. En la Figura 1.13 se muestra la ubicacio´n de NGC604 en M33, marcada
con un c´ırculo amarillo sobre imagen compuesta por B (azul), V (verde) y Hα (rojo) tomada
de ‘A Survey of the Resolved Stellar Content of Nearby Galaxies Currently Forming Stars’20. En
la imagen resulta evidente que NGC604 es el objeto ma´s prominente en Hα de toda la galaxia,
siendo su luminosidad en Hα, L(Hα)= 2.6×1039 erg s−1 (Bosch et al., 2002).
La Figura 1.14 muestra una imagen del campo de NGC604 compuesta con las bandas J
(azul), H (verde) y Ks (rojo) de las ima´genes de Gemini-NIRI utilizadas en esta Tesis. El campo
es de ∼120′′×120′′ (∼ 490×490 pc2). La imagen esta´ orientada con el norte hacia arriba y
el este hacia la izquierda. En dicha figura se han sen˜alado regiones y fuentes a las que se
hara´ referencia puntualmente en las siguientes Secciones; aqu´ı so´lo se mencionara´ brevemente
que la componente gaseosa de la regio´n NGC604 presenta una estructura muy compleja de
cavidades interconectadas, filamentos, ca´scaras en expansio´n (las ma´s prominentes coinciden
con los arcos de emisio´n nebular observados en la imagen) y regiones con distinto grado de
19NED: NASA/IPAC Extragalactic Database, en http : //nedwww.ipac.caltech.edu, calcula los valores
de extincio´n gala´ctica segu´n Schlegel et al. (1998).
20http : //www.lowell.edu/users/massey/lgsurvey.html
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excitacio´n. En la imagen se han marcado con las letras A-D las cuatro cavidades ma´s importantes
y los c´ırculos rojos sen˜alan particularmente las dos principales (A y B). Las regiones donde
se encuentran las componentes ma´s notorias de la SOBA se han identificado con SOBA I y
SOBA II. SOBA I corresponde a la componente ma´s importante, la cual se encuentra centrada en
la cavidad A y SOBA II corresponde a una componente ma´s dispersa que se extiende sobre una
regio´n ma´s amplia hacia el sureste de la cavidad A (para sen˜alar la SOBA y las cavidades se ha
seguido la nomenclatura utilizada por Ma´ız-Apella´niz et al., 2004). Las l´ıneas amarillas sen˜alan
la posicio´n de las estrellas WR identificadas por distintos autores que se detallara´n ma´s adelante.
Las l´ıneas celestes marcan la posicio´n de las fuentes candidatas a estrellas supergigantes rojas
(RSG21) del estudio de Barba´ et al. (2009) y el c´ırculo verde la estrella clasificada como RSG por
Terlevich et al. (1996). Finalmente ‘Cu´mulo B’ sen˜ala la ubicacio´n del ‘Cu´mulo B’ considerado
en el estudio de Hunter et al. (1996).
1.7.1. Sobre la componente gaseosa
Tenorio-Tagle et al. (2000) realizaron un estudio cinema´tico detallado de la fase gaseosa
de NGC604 a partir del cual concluyeron que la primera generacio´n de estrellas masivas de
la regio´n, mediante la eneg´ıa meca´nica inyectada por sus vientos, ra´pidamente estructuro´ la
nube formando las cavidades, ca´scaras y tu´neles con la compleja geometr´ıa que se observa
actualmente. El gas ionizado no se encuentra ocupando todo el volumen de la regio´n Hii, sino
que la materia de alrededor de las estrellas masivas fue confinada a estructuras bidimensionales
en las paredes de dichas cavidades, ca´scaras y tu´neles. La exposicio´n del gas a la radiacio´n de
las estrellas masivas causa la apariencia filamentosa caracter´ısticas de la regio´n. Tres de las
cavidades ma´s importantes de la regio´n (las cavidades A, B y D de la Figura 1.14) se encuen-
tran en expansio´n en el halo de M33, feno´meno conocido como ‘blowout’. Estas cavidades
tambie´n pudieron expandirse en otras direcciones formando los filamentos que se observan, en
proyeccio´n, alejados del cu´mulo central. El blowout genera que una gran cantidad de fotones
UV provenientes de la radiacio´n estelar, escapen de la nebulosa ionizando regiones ma´s exten-
didas en el halo de M33 y, debido a que una parte importante de la energ´ıa escapa hacia el
halo de M33, se espera que la estructura global de la nebulosa sufra pocos cambios durante la
evolucio´n de las estrellas que la esta´n excitando. Respecto a la cavidad C, Ma´ız-Apella´niz et al.
(2004) sugieren, a partir de la evidencia cinema´tica y del tipo de estrellas all´ı observadas, que
dicha cavidad es una estructura formada anteriormente a las cavidades A, B y D que ha sido
recientemente reionizada.
Del ana´lisis de la distribucio´n de las distintas fases del gas realizado por Ma´ız-Apella´niz et al.
(2004), resulta que el gas ionizado en la regio´n central de NGC604 presenta dos componentes:
por un lado, hay gas de alta excitacio´n y alta emisio´n, ubicado en las superficies de las nubes
moleculares expuestas a la radiacio´n ionizante de las estrellas; esta componente presenta una
21RSG: del acro´nimo en ingle´s de ‘Red Super Giant’ (supergigante roja).
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Figura 1.14: Imagen del campo de NGC604 compuesta con las bandas J (azul), H (verde) y
Ks (rojo) de las ima´genes de Gemini-NIRI utilizadas en esta Tesis. El campo es de ∼120′′×120′′
(∼ 490×490 pc2). En la imagen se han marcado con las letras A-D las cuatro cavidades ma´s
importantes y los c´ırculos rojos sen˜alan particularmente las dos principales (A y B). Las regiones
donde se encuentran las componentes ma´s notorias de la SOBA se han identificado con SOBA I y
SOBA II. Las l´ıneas amarillas sen˜alan la posicio´n de las estrellas WR. Las l´ıneas celestes marcan
la posicio´n de las fuentes candidatas a estrellas RSG del estudio de Barba´ et al. (2009) y el c´ırculo
verde la estrella clasificada como RSG por Terlevich et al. (1996).‘Cu´mulo B’ sen˜ala la ubicacio´n
del ‘Cu´mulo B’ considerado en el estudio de Hunter et al. (1996). La orientacio´n de la ima´gen
es corresponde al norte hacia arriba y el este hacia la izquierda.
NGC 604 29
estructura bidimensional denominada ‘superficie Hii’. La otra componente del gas ionizado
es gas difuso de baja excitacio´n y baja intensidad, que se extiende por cientos de parsecs en
toda la regio´n. La distribucio´n del gas de alta y baja excitacio´n no presenta una configuracio´n
conce´ntrica. La estructura del gas en el halo se asemeja una serie de ca´scaras delgadas, similar
a la observada en 30 Dor.
Thilker (2000) mostro´ que adyacente a NGC604, hacia el sureste, hay una burbuja de Hi
cuyo centro esta´ ubicado aproximadamente a 1 kpc de NGC604. Ma´ız-Apella´niz et al. (2004)
observan que las cavidades de NGC604, en general presentan un dia´metro menor al esperado
considerando que son generadas por la contribucio´n de energ´ıa de ma´s de 200 estrellas O
durante aproximadamente 3×106 an˜os, y argumentan que esto podr´ıa ser consecuencia de que
el gas del medio interestelar en NGC604 no se encuentra en equilibrio de presio´n, debido a que
la burbuja de Hi esta´ generando una presio´n externa que impide la expansio´n de las cavidades.
Tambie´n se plantea la hipo´tesis de que la burbuja de Hi habr´ıa sido el agente generador del
primer brote de formacio´n estelar en NGC604.
La cinema´tica del medio interestelar de la regio´n tambie´n fue estudiada por Yang et al.
(1996), incluyendo la emisio´n en X del gas difuso. Los autores concluyen que el ancho del perfil
de velocidad integrado es el resultado de la contribucio´n del ancho debido a movimiento te´rmico
ma´s el ensanchamiento debido a los vientos estelares y a remanentes de supernovas (SNR22)
ma´s el movimiento virial.
La Figura 1.15 muestra, en el panel izquierdo, la ubicacio´n de las nubes moleculares de-
rivada de observaciones de CO con una resolucio´n espacial de 13′′, pertenecientes al estudio
realizado con BIMA sobre M33 por Engargiola et al. (2003). La emisio´n de CO fue estudiada
anteriormente por Viallefond et al. (1992), con una resolucio´n de 12′′ y 24′′ para 12CO y 13CO,
quienes observan 2 nubes a las cuales les calculan una temperatura T=12 K, una densidad
nH2 =10
3 cm−3 y una masa M=103 M en cada nube.
El panel derecho de la Figura 1.15 muestra la emisio´n en X; puede verse que la emisio´n
en X difusa aparece llenando las 4 cavidades. La fuente puntual ma´s intensa ubicada hacia
el sur coincide con el SNR detectado por Dodorico et al. (1980). La emisio´n en X es blanda
(L=8×1038 erg s−1) y esta´ fundamentalmente dominada por un plasma caliente pero delgado
energizado por los vientos estelares, es decir gas coronal (Yang et al., 1996). Las dos ima´genes
de la Figura 1.15 fueron tomadas de Ma´ız-Apella´niz et al. (2004).
Churchwell & Goss (1999) han estudiado la componente gaseosa de NGC604 mediante
observaciones de VLA en el continuo de radio en 8.44 GHz (3.6 cm), con una resolucio´n espacial
de 2′′(∼ 8 pc). Estas observaciones les permitieron distinguir seis nudos de radio inmersos en
un halo ma´s tenue y extendido. La Figura 1.16 muestra la imagen de los contornos de emisio´n
en radio de la mencionada publicacio´n. Cada ma´ximo de emisio´n requiere el equivalente a 5 - 8
estrellas O5 III para generar la emisio´n observada. La densidad electro´nica en los nudos ma´s
22SNR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Supernova Remnant’ (remanente de supernova).
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Figura 1.15: Panel izquierdo: ubicacio´n de las nubes moleculares (observaciones de CO) sobre
una imagen de Hα. Panel derecho: emisio´n difusa en rayos X sobre una ima´gen de Hα. Ambas
ima´genes se orientan con el norte esta´ hacia arriba y el este a la izquierda. Ambas ima´genes
fueron tomadas de Ma´ız-Apella´niz et al. (2004).
intensos (A y C23 de la Figura 1.16) es de ne ∼ 100 cm
−3. La masa total del gas ionizado en la
regio´n es de 3×106 M. En este estudio tambie´n calculan la extincio´n de la regio´n, obteniendo
valores de AV =0.5 mag (en promedio para toda la nebulosa) y AV =1.7-2.8 mag en las zonas
de los picos de emisio´n, esto indica que el polvo se encuentra f´ısicamente asociado y mezclado
con el gas ionizado (el polvo puede ser remanente de la nube originaria ma´s una contribucio´n
proveniente de la fotoionizacio´n de los discos de acrecio´n asociados a estrellas del cu´mulo).
Diaz et al. (1987) realizaron una determinacio´n precisa de la composicio´n qu´ımica del gas
de la regio´n y obtuvieron una metalicidad similar a la de 30 Dor, con valores de Y=0.26±0.013
(abundancia de He por masa). Vilchez et al. (1988) obtuvieron valores de Z=0.4Z.
1.7.2. Sobre la componente estelar
La poblacio´n estelar de masa intermedia-alta de NGC604 fue estudiada por Hunter et al.
(1996), quienes mediante fotometr´ıa de objetos individuales con ima´genes de HST24 (en los
filtros F336W, F555W y F814W), observaron objetos hasta un l´ımite inferior de 6 M. Los
autores reportan un total de 186 estrellas O (hasta O9.5 V) en el ‘Cu´mulo A’, el cual cubre
23En la presente Tesis se ha decidido seguir la nomenclatura utilizada originalmente en los distintos
estudios de NGC604 para sen˜alar sus componentes. Vale aclarar entonces, que si bien los nudos de emisio´n
en continuo de radio en 8.44 GHz (Churchwell & Goss, 1999) se identifican con las mismas letras que las
cavidades principales de la regio´n (Ma´ız-Apella´niz et al., 2004) se refieren a estructuras diferentes.
24HST: Hubble space Telescope.
NGC 604 31
 
Figura 1.16: Imagen de los contornos de emisio´n en radio en 8.44 GHz, adaptada de Churchwell
& Goss (1999). La imagen se orienta con el norte esta´ hacia arriba y el este a la izquierda.
un a´rea de ∼10000 pc2, abarcando los objetos pertenecientes a las SOBA I y II de la Figura
1.14. Tambie´n reportan 8 estrellas O en la regio´n del ‘Cu´mulo B’ (sen˜alado en la Figura 1.14).
Por otro lado detectan objetos muy luminosos, probablemente RSG. Los autores calcularon la
IMF para masas estelares en el rango de M=6.5 - 18 M, derivando un valor para la pendiente
de β= -1.6±0.7 (similar a la de las asociaciones OB gala´cticas dentro del error). Tambie´n
la densidad estelar de objetos brillantes es comparable con la medida en las asociaciones OB
gala´cticas.
Drissen et al. (1993) calcularon la IMF para masas estelares en el rango de M=15 - 60 M y
obtuvieron un ı´ndice β= -1.88±0.16 (con menor pendiente que la de Salpeter).
En Miskey & Bruhweiler (2003) y Bruhweiler et al. (2003) se estudio´ un sector de la
componente estelar masiva pero a un nivel ma´s detallado, mediante espectros UV individuales
(tomados con HST-STIS) de 40 estrellas de NGC604. La mayor´ıa de los objetos que clasificaron
son estrellas de tipo espectral O y B (algunas tan jo´venes como O3 -O4), y tres objetos podr´ıan
ser estrellas WR u Of con masas estelares mayores a 120 M. Los autores infieren que la edad
caracter´ıstica del cu´mulo es de 3×106 an˜os (al igual que Ma´ız-Apella´niz, 2000). Y con las 30
estrellas OB ma´s brillantes calcularon un valor para el ı´ndice de la IMF, β= -2.3 .
Los resultados mencionados previamente son coincidentes con los que obtuvieron Gonza´lez
Delgado & Pe´rez (2000) usando espectros de la emisio´n nebular de la regio´n en el o´ptico y UV
ma´s modelos de evolucio´n optimizados para regiones de formacio´n estelar. Los autores de este
estudio derivaron el contenido estelar y el estado evolutivo del cu´mulo central a partir de la
emisio´n integrada de la regio´n y contrastaron sus resultados con los datos existentes derivados
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de forma ma´s directa. En dicho estudio, obtuvieron que el cu´mulo central ionizante tiene una
poblacio´n de 150-200 estrellas O y una edad de 3×106 an˜os, con una IMF de Salpeter o ma´s
achatada (β=1.5) y cuya poblacio´n estelar contiene estrellas ma´s masivas que 80 M. El radio
determinado por el frente de ionizacio´n se extiende hasta 110 pc y contiene gas ionizado muy
tenue (ne ∼ 30 cm
−3), con un factor de llenado de 0.1. La extincio´n que afecta al cu´mulo estelar
es baja: E(B−V )=0.1-0.2 dependiendo de la ley de extincio´n utilizada. Los autores concluyeron
que la energ´ıa cine´tica del viento proveniente de las estrellas masivas es suficiente para formar
la burbuja central donde se ubica el cu´mulo, pero no es suficiente para provocar la formacio´n
de las estructuras tipo ca´scara observadas en la emisio´n de Hα.
Como es esperable en GHRs, varios estudios observacionales en NGC604 han detectado
caracter´ısticas de la emisio´n de estrellas WR. Empezando por Conti & Massey (1981), quienes
en un estudio dedicado a la bu´squeda de estrellas WR en M33, detectaron por primera vez 3
estrellas WR en NGC604 (las observaciones que utilizaron fueron adquiridas con una abertura
de 5.3′′ de dia´metro, en un rango espectral entre λ=3300 A˚ y λ=5100 A˚ y con una resolucio´n
de 10 A˚). Por esa misma e´poca Rosa & Dodorico (1982), Dodorico & Rosa (1981) tambie´n
identificaron emisio´n de estrellas WR. Posteriormente Drissen et al. (1993) realizaron un es-
tudio del contenido de estrellas WR en NGC604 y NGC595 con ima´genes de HST-WFPC2 y
detectaron 14 candidatas a estrellas WR u Of; en sus observaciones algunas de las estrellas WR
encontradas por Conti & Massey (1981) fueron resueltas como pequen˜os cu´mulos compactos de
estrellas. En ese mismo estudio calcularon que las estrellas WR son las mayores contribuyentes
de energ´ıa meca´nica al medio interestelar en la regio´n. Finalmente, en Drissen et al. (2008)
clasificaron espectrosco´picamente 13 estrellas WR en NGC604, 5 de las cuales eran estrellas
WR ya conocidas.
Terlevich et al. (1996) encontraron una estrella RSG a partir de las l´ıneas de absorcio´n T
del Calcio (CaT). En el mismo estudio, los autores clasificaron un objeto como un estrella en
transicio´n entre una Variable Luminosa Azul (LBV25) y una WR. Dicha fuente exhib´ıa l´ıneas
espectrales excepcionalmente anchas (∼ 2500 km s−1), sobreabundancia de He y una varia-
bilidad espectral importante en escalas de tiempo de ∼ 10 an˜os. Tambie´n observaron emisio´n
caracter´ıstica de estrellas WR en diferentes zonas de la regio´n.
1.7.3. Sobre la nueva generacio´n de estrellas
Tosaki et al. (2007) estudiaron la componente molecular de NGC604 mediante observacio-
nes de las transiciones J= 1-0 y J=3-2 del CO, con una resolucio´n espacial de 25′′. El cociente
CO(J=3-2)/CO(J=1-0) toma valores entre 0.3-1.2 y la zona en que dicho cociente es ma´ximo
corresponde a un arco coincidente con la ca´scara de Hii que se extiende a lo largo de ∼ 200 pc,
desde el sureste hacia el noreste de la regio´n. El cociente CO(J=3-2)/CO(J=1-0)> 1 indica
temperaturas T > 60 K y densidades nH2 > 10
3−104 cm−3, es decir, gas comprimido, de altas
25LBV: del acro´nimo en ingle´s de ‘Luminous Blue Variable’ (variable luminosa azul).
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densidades y tibio. Los autores afirman que dicho gas presenta las condiciones adecuadas para
albergar la siguiente generacio´n de estrellas en NGC604, y proponen un escenario de formacio´n
estelar secuencial, donde una segunda generacio´n de estrellas es actualmente inducida en di-
chas zonas por la compresio´n del gas generada por vientos estelares de las estrellas masivas ya
formadas. Dicho escenario ha sido respaldado en un estudio recientemente publicado por Miura
et al. (2010), quienes dispon´ıan de datos de CO con mayor resolucio´n espacial (5.4′′), junto con
observaciones de HCN y continuo de radio en 89 GHz. Miura et al. distinguieron en particular
tres nubes de CO, las cuales presentan una correlacio´n espacial y de velocidad con las ca´scaras
de Hα. Al calcular las tasas de eficiencia de formacio´n estelar para cada nube encontraron una
dependencia con la distancia radial al centro de la cavidad principal, adema´s observaron que los
picos de emisio´n de HCN y 89 GHz muestran un corrimiento en direccio´n al cu´mulo central con
respecto a los ma´ximos de emisio´n de CO e interpretaron todos estos factores como evidencia
del diferente estadio de evolucio´n de las nubes moleculares, derivando de ello un escenario de
formacio´n secuencial coincidente con el propuesto por Tosaki et al. (2007).
En menor escala espacial, Ma´ız-Apella´niz et al. (2004) plantearon expl´ıcitamente la posi-
bilidad de encontrar formacio´n estelar inducida en la regio´n sen˜alada como ‘Hii (lleno)’ en la
Figura 1.14, que es una regio´n Hii ’compacta’ y la ma´s brillante de NGC604.
El estudio realizado en esta Tesis forma parte de un amplio proyecto para estudiar la com-
ponente estelar de la regio´n de NGC604 en forma integral. Dicho proyecto cuenta tambie´n con
ima´genes tomadas con HST (NICMOS y ACS-HRC). Una parte de los resultados obtenidos del
ana´lisis de las ima´genes de HST-NICMOS fue publicada por Barba´ et al. (2009). En el estudio
fotome´trico realizado con dichas ima´genes se identifican objetos candidatos a MYSOs corrobo-
rando lo obtenido con las ima´genes de banda ancha de Gemini-NIRI (que sera´ presentado en el
Cap´ıtulo 3); tambie´n se detectaron cinco fuentes candidatas a RSG (los objetos ma´s brillantes
del campo en la banda K, marcados con las l´ıneas celestes en la Figura 1.14).
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Capı´tulo2
Observational data and data handling
2.1. Introduction
This Chapter is dedicated to review the most important issues related to the data handling
performed for the study of this Thesis.
The Sections that constitute this Chapter are: •Gemini-NIRI: a brief instrument descrip-
tion: presents a description of the instrument Gemini-NIRI used to acquire the images for this
Thesis; •Observational data: the proposal: presents a description of the observing proposal.
The following Sections conform a detailed exposition of all the work done from the raw images
to the final photometry table in the standard magnitudes system. The Sections are following the
order in which each stage of the work was made. •Basic raw image corrections: tells about
basic raw image corrections; •Reduction process: IRAF tasks: about the image reduction pro-
cess and also includes comments on the image quality; •The astrometry: describes the work
done to perform the astrometric solution; •Point spread function photometry: explains in de-
tail the procedure to perform PSF1 photometry; •The ‘χ problem’: is devoted to explain what
I have called ‘the χ problem’ regarding to the goodness of fit statistic ‘χ’; •To the standard
system photometry: describes the transformation to the standard MKO photometric system.
The work and analysis described in this Chapter constitutes, in my personal opinion, one
of the knots of the present Ph.D Thesis from the learning point of view. Several things that in
this Chapter are explained in a clear and logical way took many hours of study, work, and trials
and re-doing to obtain good and reliable results.
1PSF: acronym from Point Spread Function.
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2.2. Gemini-NIRI: a brief instrument description
The images used for the present study were acquired with NIRI at Gemini-North Telescope
(8.1-m), located in Mauna Kea, Hawai´ı. NIRI, which name is derived from the acronym of Near
Infrared Imager and Spectrometer, is an instrument that works in the NIR wavelength range (1-5
µm) providing photometric and spectroscopic images. Its detector is an InSb ALADDIN-II array
of 1024×1024 pixels, being the individual pixel size of 27×27 µm2. NIRI provides the possibility
to choose between three cameras with different focal length, which determine the plate scale
and field of view to be obtained. Table 2.1 lists the cameras and the image characteristics
obtained with them.
Camera Pixel Size Field of View
(arcsec pxl−1) (arcsec2)
f/6 0.1171 119.9 × 119.9
f/14 0.0499 51.1 × 51.1
f/32 0.0219 22.4 × 22.4
Table 2.1: Pixel sizes and fields of view obtained with the three different cameras available at
NIRI.
There are 33 filters available to be used for NIRI imaging, 9 of them are broad-band filters
(Y, J, H, K, Ks, K’, L’, M’, and H-K notch) and 23 are narrow-band and continuum filters
which central wavelengths range from 1.065 to 4.052 µm. Details of these filters can be found
at NIRI’s web page http : //www.gemini.edu/sciops/instruments/niri/imaging/filters.
A complete description and more specific information about NIRI design, optical and me-
chanical systems, electronics, software, and capabilities can be found at Hodapp et al. (2003).
The following paragraphs contain information extracted from the publication mentioned above,
aiming to summarize the basic NIRI’s characteristics, specially those that highlight the differen-
ce between an IR detector and an optical one (CCD2), paying special attention to those NIRI’s
characteristics that have an evident imprint in the images used for this study.
NIRI general characteristics
Table 2.2, transcribed from NIRI’s web page, syntheses NIRI’s detector characteristics. So-
me of the properties listed in the table are going to be developed further along this Section and
nearly all of them will be referenced at different Sections along this Chapter.
2CCD: acronym for ‘Charge-Coupled Device’.
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Array Aladdin-II InSb (Hughes SBRC)
Pixel format 1024×1024, 27-µm pixels
Spectral Response 1 to 5.5 µm
Dark Current 0.25 e−s−1 pix−1
Dark Background 0.5 e− s−1 pix−1
Read Noise (low background mode) 10 e− pix−1
Read Noise (medium background mode) 35 e− pix−1
Read Noise (high background mode) 70 e− pix−1
Gain 12.3 e− ADU−1
Well depth (near-IR) 200000 e−
Well depth (thermal-IR) 280000 e−
Quantum efficiency about 90%
Flat field uniformity ±18%
Flat field repeatability ±0.3%
Residual image retention 0.5-1% bright (saturated) source in the next frame
Centered Sub-array dimensions 768×768, 512×512, 256×256 pixels
Table 2.2: NIRI’s detector main characteristics, transcribed from NIRI’s web page:
http : //www.gemini.edu/sciops/instruments/niri/imaging?q = node/10128.
The readout system and readout modes
The ALADDIN readout system has four electrically independent quadrants (in some of the
raw images it is possible to distinguish the quadrants when they have slightly different initial
potential). Each quadrant has eight independent parallel video outputs and the pixels in it are
read by rows, in groups of eight adjacent columns at a time. This configuration is responsible
for the ‘vertical striping’ pattern that affects the images (see Figure 2.5 and the explanation
of ‘vertical striping’ correction at Section 2.4.1). The four quadrants are read from the outside
corners toward the center, to reduce the glow within the array.
One difference among IR detectors and optical CCDs is that the former normaly have not
shutter to limit the entrance of light. As NIRI has no shutter the procedure to acquire an image
follows this sequence:
reset charges in the detector (reset)
read the charges in each pixel immediately after resetting (read 1)
perform the actual observation of the source (expose)
when the exposure time ends, perform another reading of the pixel charges (read 2)
derive true signal for each pixel from the difference between read 2 and read 1
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This simple procedure (reset - read 1 - expose - read 2) is repeated for acquiring each image.
Another important difference with the CCD optical detectors is that IR arrays can be read
in a nondestructive way. To ‘read’ the array (that is, to sense the charge on each pixel) is dif-
ferent than to ‘reset’ the array (recharge the capacitance at each pixel). Hence, exploiting this
advantage, NIRI has a digital filter to reduce the signal bandwidth and reject noise, allowing
the read signal to be digitally sampled several times reducing the system noise at the expense
of longer readout times.
Since in the NIR regime the image’s background can saturate the detector in short exposures,
there are three readout modes according to the background emission:
1. For high background the detector is read twice (read 1 before the exposure and read 2
at the end of the exposure) and, to minimize the readout time, no digital averages are
made, yielding a read noise of ∼ 100 e−.
2. For moderate background and wide field images (as our broad-band JHKs images are)
the detector is also read twice but 16 digital averages are made for each reading, thus
the read noise obtained is ∼ 45 e−.
3. The minimum read noise (∼ 13 e−) is achieved for low background observations; in this
case, the detector is read 16 times and each reading is digitally averaged 16 times.
The first frame image dark current pattern
The first image after from each dither sequence following a intrument configuration or ex-
posure time change is affected by a large-scale pattern of dark current which CANNOT be
removed with the flat correction. Hence, every time a new observation series starts after any
minor change, the first image of the series must be discarded, as it will be contaminated by
the dark current pattern. Figure 2.1 shows a Ks image (after reduction) which exhibits the
large-scale dark current pattern. Some issues concerning this effect will be further described in
Section 2.5.1.
The array’s cosmetics
Figure 2.2 shows a flat image taken with the H filter. The scale has been expanded and set
in logarithms to enhance the array’s cosmetics. The most evident array defects are marked with
colored contours: on the top left corner there are two groups of bad pixels (green circles), the
array has a diagonal crack in the lower right corner (blue ellipse), and there are three locations
with a several dead pixels (red contours) from which two of them (the ellipses) are followed
by a fraction of column with dead pixels. Apart from these features the array exhibits good
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Figura 2.1: First series Ks image exhibiting the dark current pattern.
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cosmetics, being the total number of bad working pixels of ∼ 0.1% of the total array’s pixels.
The vertical arc pattern dominant in the flat field image is inherent to the array itself and is
present in all the raw images, it was originated in the array’s fabrication process and can be
removed from the data images when they are divided by the flat field image. The dark current is
0.3 - 0.5 e− s−1 (being the sky background much higher than these values). Another important
detector characteristic is the repeatability: the flat image must be repeatable and should not
exhibit large variations with time and physical conditions; the flat field repeatability for NIRI is
±0.3%.
2.3. Observational data: the proposal
As was mentioned before, the study presented here is based on the analysis of photometric
images acquired with the Frederick C. Gillet, 8.1-m telescope from Gemini Observatory, located
at Mauna Kea, Hawai´ı.
The proposal (GN-2005B-Q-3, PI: Dr. Guillermo Bosch) was awarded time on Band-1 for
the semester 2004B in the queue observing mode. Bad weather conditions at Mauna Kea pre-
vented it from being observed during that semester. Therefore, the proposal was re-submitted
for the 2005B semester, being again awarded 6.33 hours on Band-1, and in this opportunity it
was observed.
The proposal consisted of photometric observations towards NGC604, using NIRI in its
imaging mode with broad-band (J, H, and Ks) and narrow-band (Brγ, Paβ, and H2) filters,
without adaptive optics. Table 2.3 lists each of the filters used together with the central wa-
velength and the wavelength coverage in columns 1, 2, and 3, respectively. Figure 2.3 is the
graphic version of Table 2.3. In this figure the filter’s transmission curves were graphically re-
produced from the numerical transmission data available at NIRI’s web page.
As was explain in Chapter 1, in the NIR wavelength range, the sky background level is
high and variable on short time scales. Therefore, sky images are required to generate a sky
template and subtract it from science images. The sky template can be generated using the
science images for isolated point sources, whereas in the case of extended objects or crowded
fields, it is necessary to specially acquire sky frames. The sky frames must be acquired between
the science images by making telescope offsets to nearby and, as empty as possible, positions
in the sky. The sky images must be taken exactly with the same conditions as the science field
images, being the exposure time the same for both sky and science images.
For this proposal, the NGC604 science field was centered at α=01h34m32s.35, δ=+30◦47′04′′.00
(J2000.0), and the center of the sky frame was shifted ∆δ ∼ 3′.30 to the north.
Both sky and science images were acquired with the dithering method, which consists in
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Figura 2.2: H filter flat image. The color scale was expanded to enhance the flat characteristics.
The most evident array defects are marked with colored contours: on the top left corner there are
two groups of bad pixels (green circles), the array has a diagonal crack in the lower right corner
(blue ellipse), and there are three locations with several dead pixels (red contours) from which two
of them (the ellipses) are followed by a fraction of column with dead pixels.
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Filter λc (µm) Coverage (µm) or δλ/λ(%)
J 1.25 1.15.-1.33
H 1.65 1.49-1.78
Ks 2.15 1.99-2.30
Paβ 1.282 1.5%
Brγ 2.168 1.36%
H2 (2-1) 2.246 1.34%
Table 2.3: Main characteristics of broad-band and narrow-band filters used in our Gemini-NIRI
observations.
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Figura 2.3: Filter set transmission curves reproduced from the numerical transmission data
available at NIRI’s web page.
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Figura 2.4: Left panel shows – superimposed over a wide frame in the J-band taken from
The Canadian Astronomy Data Centre (CFHT) Science Data Archive – the approximate loci
of NGC604 science frames (red square) and the sky frames (blue square). Right panel shows an
schematic view of the four dithering position for the NGC604 field.
making small displacements between images of the same field to achieve a better correction of
bad pixels and other artifacts when the images are combined. The displacements were made in
such a way that if we consider the position of a reference object within the field, after eight
(for broad-band) and four (for narrow-band) images, the reference object was located at the
four corners of a 85 pixel square with respect to a fix reference frame.
In Figure 2.4, the left panel shows the approximate loci of NGC604 science frames (red
square) and the sky frames (blue square). Right panel shows a schematic view of the four
dithering positions for the NGC604 field. The NGC604 and sky frames are superimpose over
an image in the J-band, taken from The Canadian Astronomy Data Centre (CADC) Science
Data Archive.
The sky fields (s) and NGC604 science fields (s) images were acquired following the se-
quence:
For the broad-band images: 1s - 2f - 2s - 2f - 4s - 2f - 2s - 4f - 2s - 2f - 4s - 2f - 2s - 2f
From this series we did not receive 1f in the J filter and 2f in the Ks filter.
For the narrow-band images: 1s - 1f - 1s - 1f - 2s - 1f - 1s - 2f - 1s - 1f - 2s - 1f - 1s - 1f
Table 2.4 summarizes the information related to the data used for this Thesis. For each
filter, dates when the images were acquired are detailed in Column 2; Columns 3 and 4 list
the total number of sky and science images, respectively and, between parenthesis, the total
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Filter Observing night Sky Field Exp. Time (s) Standard
J 2005/09/08 17 (16) 15 (14) 120.0 5 (FS104)
H 2005/09/11 17 (16) 16 (16) 60.0 5 (FS05)
Ks 2005/09/08 17 (16) 14 (14) 40.0 5 (FS05)
Paβ 2005/09/07 9 (8) 8 (8) 225.0 5 (FS05)
Brγ 2005/12/26 9 (7) 8 (6) 225.0 5 (FS104)
H2 (2-1) 2005/09/07-11 9 (8)-4 (3) 8-4 (6) 225.0 5 - 5 (FS05)
Table 2.4: Observations’ general information. For each filter, dates when the images were acqui-
red are detailed in Column 2; Columns 3 and 4 list the total number of sky and science images,
respectively and, between parenthesis, the total number of ‘usable’ images; exposure times are
shown in Column 5; the number of standard stars images with the star’s name between parenthe-
sis are listed in Column 6.
number of ‘usable’3 images; exposure times are shown in Column 5; the number of standard
stars images with the star’s name between parenthesis are listed in Column 6.
For each night there were also acquired, as baseline calibration images, 12 lamp-on flats, 12
lamp-off flats, and a series of dark images with different exposure times, from which we used only
the short dark images of 2.0 seconds to generate the bad pixel masks (see next Section). There
were no dark images available for the nights of 2005/09/11 and 2005/12/26, so the darks of
2005/09/08 and 2005/12/29 nights were used, respectively. This did not introduce any source
of uncertainty since the dark images were only used to flag the bad pixels which, except for rare
temporary events, lay in the same place within the detector. The standard stars observations
were also included in the baseline calibrations delivered by Gemini. As explained before, the
proposal was observed in the queue mode and it was split in four observing nights, and the
standard stars were observed only with the filters used in the science images at each night,
which means that it was not possible to include color terms in the transformation equations.
Although it turned to be unnecessary at the end (as it will be explained in detail in the following
Sections) it was a far from a good observing strategy.
The images were acquired under excellent seeing conditions, being the full-width half maxi-
mum (FWHM) measured in Ks-band images of ∼ 0.35 arcsec.
The Gemini-NIRI images are multi-extension FITS (MEF) files which contain one general
image header together with the image plane and other planes as the variance plane (VAR) and
data quality plane (DQ), each one with its own header. Some of these planes were lost after
running some of the IRAF tasks which are not yet updated to deal with MEF files.
3The term ‘usable’ utilized in the data description of Gemini’s images, does not always means ‘good
quality’, see Section 2.5.1 for further explanation.
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2.4. Basic raw image corrections
The image processing starts with two fundamental corrections on the raw images: the
vertical striping correction and the non-linearity correction. At the moment I started to work
with the NIRI images, at the beginning of 2007, these two corrections were not reported to be
necessary and there was not even a single mention about them at Gemini-NIRI’s web pages.
Three years later, at the beginning of 2010, Gemini staff ascertained the necessity to perform
these corrections and made available at NIRI’s web pages two Python routines to do it. At that
moment, all the images were re-reduced including these corrections and the PSF photometry
was performed again from scratch in the new corrected images.
2.4.1. Vertical striping correction
Most of the NIRI images exhibit a vertical striping pattern which is originated by the array’s
electronics. Although the spatial profile of the vertical striping pattern is well known (eight
columns wide) its intensity varies from one exposure to another and, within an individual image,
it is different among the four image quadrants (since each quadrant is read independently).
The vertical striping correction is performed by a Python routine called nirinoise.py4.
The routine nirinoise.py was applied to all the images (field images, sky images, flat
on/off images, and dark images) in order to remove the vertical striping pattern. Although
many tries were done running nirinoise with different options, in some images it was not
possible to remove the pattern completely. Whereas the vertical striping pattern is not really
intense in ADU5, it is a pattern of high spatial frequency and it may affect the photometry. For
this reason the few images for which the pattern was not properly removed were discarded.
Figure 2.5 shows, in the left panel, a Ks image after the flat-fielding correction but before
the vertical striping correction was applied. The right panel exhibits the same image, divided by
flat field and corrected by vertical striping using nirinoise routine. Both images are displayed
exactly with the same scale to allow a faithful visual comparison. Figure 2.6 shows the vertical
striping pattern derived by the task nirinoise.py which was used to correct the image shown
in the previous figure. Before 2010, several images that look like the one in the left panel were
discarded, but after the vertical striping correction most of those images became usable.
In the right panel of Figure 2.5 is still possible to see a slightly different offset in the bias
values between the four quadrants. According to nirinoise’s description at the web page, this
offset can also be removed by the routine if it is run with the ‘-b’ flag, which allows the routine
to attempt to iteratively determine and match median value for each quadrant. Unfortunately,
this method did not work well in our images since there is large extended nebular emission in
the frame. The offset bias between the quadrants was not totally removed in some images.
4nirinoise.py is provided by Gemini at http : //staff.gemini.edu/ ∼ astephens/niri/patternnoise/.
5ADU: Analog-to-Digital Unit.
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Figura 2.5: The left panel exhibits a Ks image after the flat-fielding correction but before the
vertical striping correction was applied. The right panel exhibits the same image, divided by flat
field and corrected by vertical striping using nirinoise routine. Both images are displayed exactly
with the same scale to allow a faithful visual comparison.
Nevertheless, it is worth mentioning that this pattern will not affect the final photometry by
three reasons:
1. The residual pattern does not produce a large difference in ADU from one quadrant to
the other (the image gray scale was chosen to magnify the visualization of the effect).
Figure 2.7 shows an horizontal cut along the image line that crosses the two upper qua-
drants in the right panel of Figure 2.5. The jump is clearly seen around x-axis pixel 95.
Looking at the ADU levels, the middle value at the higher level side (left side) is ∼ 5555
ADU and at the lower level side (right side) is ∼ 5525 ADU, being the mean background
value ∼ 5400 ADU for the whole image. Hence, the jump represents the ∼ 0.5% of the
background level (and the percentage is obviously much smaller for the emission objects).
2. The final image, in which the PSF photometry was performed, is the averaged image of
several images at the same bandwidth. As this pattern is not present in all the images, the
difference between the bias level at each quadrant in individual images is greatly diluted
in the averaged final image.
3. Even in the case that this pattern survives in the final averaged image, as it is a large
scale pattern, it has no consequences in the magnitudes of individual objects because it
is included in the sky ring sample of each object.
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Figura 2.6: The vertical striping pattern derived by the task nirinoise.py to correct the image
in Figure 2.5.
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Figura 2.7: Counts statistics of the horizontal segment that crosses two quadrants in the image
at the right panel of Figure 2.5.
2.4.2. Non-linearity correction
Next step after the vertical striping correction was to correct the images by the detector
non-linear response. The task to perform this correction, nirlin.py6, is also a Python routine.
The correction must be applied to all images with count rates greater than ∼ 20 ADU s−1.
Figure 2.8 shows the count rates histograms for our images in all the bands. The histograms
were obtained from an individual raw image of each filter divided by its exposure time. As can
be seen, with the exception of H2 and Paβ images, for the other bandwidths the count rates
are above 20 ADU s−1. Hence, the non-linearity correction was applied to all the J, H, Ks, and
Brγ field and sky images, as well as to the photometric standards images. It was not applied
to Paβ and H2, due to a warning at the nirlin.py web page stating that data with count
rates lower than ∼ 20 ADU s−1 should not use this routine because the coefficients were not
properly calibrated. Recently, in October 2010, a beta version of the nirlin.py routine, which
works on all count rates, was released by Gemini-NIRI staff, but as its performance is not fully
evaluated yet, it was not applied to our Paβ and H2 images. It is worth mentioning here that at
low count rates, the images are supposed to be less affected by the detector non-linear response
than at higher count rates. Nevertheless, the narrow-band images in this Thesis (Brγ, Paβ,
H2) were used only for a qualitative description of the ISM in the region (See Chapter 4) which
conclusions will certainly not change when the Paβ and H2 can be corrected.
6nirlin.py is provided by Gemini at http : //staff.gemini.edu/ ∼ astephens/niri/nirlin/.
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Figura 2.8: Count rates histograms for our images in all the bands.The histograms were obtained
from an individual raw image of each filter divided by its exposure time. As can be seen, with the
exception of H2 and Paβ images, for the remaining bandwidths the count rates are above 20
ADU s−1.
The non-linearity correction for images with count rates grater than 20 ADU s−1 is expected
to be reliable up to an upper limit of 12000 ADU per pixel. In Figure 2.9 ADU histograms are
shown to compare the pixel values distribution before and after the non-linearity correction was
applied. The panels sample two different sections of 101×101 pixels, from a raw Ks image. The
sections’ locations were chosen at the frame center (top panel) and at the top right corner of
the frame (lower panel). From the filters set used for this Thesis, the Ks images exhibit the
highest count rates (> 135.0) and the correction factor applied was > 1.0 (see Figure 2.10). For
both regions it can be observed that, as was expected, the counts increased after the linearity
correction was applied (the image corrected histograms are shifted towards higher count values)
and, although the histograms conserved the global shape, the corrected images present slightly
flatter histograms, reflecting that the correction coefficient is not linear.
Figure 2.10 (taken from NIRI’s web page) shows the non-linearity correction coefficients
(blue dots and scale at the right side) that nirlin.py routine applies to a constant brightness
source, according to the exposure time and hence the count rate (scales at the bottom and left
side respectively). The count rate is the green line fit (the residuals of this fit are shown at the
bottom panel). Note that neither the correction factor behavior nor the count rates are linear
functions of the exposure time, since the NIRI’s detector response is a function of the counts
in the pixel and the exposure time, but also the read out mode, the bias level, and the vertical
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Figura 2.9: Histograms to compare the pixel values distribution before and after the linearity
correction was applied. The panels sample two different sections of 101×101 pixels, from a raw
Ks image. The locations where chosen at the frame center (top panel) and at the top right corner
of the frame (lower panel).
position on the detector.
2.5. Reduction process: IRAF tasks
After the vertical striping and non-linearity image corrections, the reduction procedure fo-
llows using IRAF routines in the gemini.niri package. In the following items are listed, in se-
quential order, the IRAF routines used together with a brief summary of their function and the
values for the routine’s parameters used for our NIRI images. A plane description of gemini.niri
routines can be found at http : //www.gemini.edu/sciops/data/IRAFdoc/niriinfo.html,
whereas a more complete routine description can be found at the IRAF help tasks’ pages.
nprepare
All images have to be run through the nprepare task before doing anything else. This
task is basic, it adds and updates keywords on the image headers:
 RDNOISE=40.0 → Is the readout noise, in e−.
For an individual image: readnoise= (80, 40, or 11)× sqrt(n coadds). For our images
the value used was 40.0, corresponding to med readout noise.
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Figura 2.10: Figure taken from NIRI’s web page which shows the non-linearity correction coeffi-
cients (blue dots and scale at the right side) that nirlin.py routine applies to a constant brightness
source, according to the exposure time and hence the count rate (scales at the bottom and left side,
respectively). The count rate is the green line fit (the residuals of this fit are shown at the bottom
panel).
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 EXPTIME= individual exp time → Is the exposure time, in seconds, for an indivi-
dual image: exptime= individual exp time × n coadds.
 GAIN=12.3→ Is the number of electrons assigned per ADU for an individual image.
 SATURATI=200000 → Is the saturation value, in ADU, for an individual image:
saturati = [200,000 or 280,000] × n coadds, where 200000 corresponds to shallow
well.
 NONLINEA=140000→ Is the limit for the linear regime, in ADU, for an individual
image: nonlinear= 0.7 × saturation value.
nprepare also creates the DQ and VAR planes.
nresidual
When there is a (nearly) saturated object in one image, there is a persistence of residual
images of the saturated object in the following images. nresidual takes the information
on the DQ planes of previous images to flag as ‘bad pixels’ those pixels afected by the
persistence of residual images, allowing to correct them in subsequent data reduction
steps.
This task was run only on the standard and science broad-band images whereas it was
not necessary to apply it in the sky and narrow-band images since the counts in those
images are far below the saturation limit.
nisky
This task constructs the sky image. nisky combines the sky images, after identifying and
masking the objects.
niflat
This task constructs the flat field image and the bad pixel mask. The normalized flat
field is created by combining the ‘lamp on’ images (acquired with the shutter open) and
subtracting from it an image created by combining ‘lamp off’ images (acquired with the
shutter close) to account for the thermal component of the flat field. The short dark
images (2.0 seconds) were used to identify the bad pixels within the frame to create the
bad pixel mask. The method used to combine the images was ‘average’. All the important
information regarding the niflat’s parameters used is stored in the resulting flat field
image header.
nireduce
The science data must be run through nireduce; this task operates algebraically with
the science images using the sky image for the sky subtraction and the normalized flat field
to divide the images. To restore the sky level to the original level and thereby maintain
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the noise characteristics of the image, the median of the sky level in the image is added
on as a constant sky level. In Section 2.8 we will see that, may be at this point, something
alters the images’ statistics resulting in the understimation of the mean χ value of the
PSF fitting.
nireduce also updates the DQ and VAR planes for each image. The VAR frame contains
the definitive measure of the noise in each pixel. The DQ frame is generated by combining
the DQ frames of all the relevant input images, thus the resulting DQ frame contains all
the flags that were present in the input images.
imcoadd
This task is used to generate the final image (in which the photometric analysis will
be performed) by combining all the reduced science images. imcoadd first derives the
geometrical transformation between the images to register several dithered images of the
same field (calling to geomap and geotran tasks). Then, the task constructs the
averaged image cleaning it for cosmic ray events (with the imcombine task). Each of
the tasks called within imcoadd has its own parameters’ definitions. There are several
forms in which this task can be used according to the chosen combination of parameters’
definitions, and the output image turned out to be very sensitive to the selected options.
In the following lines I summarize the best set of parameters, which I consider critical
for this task, needed to obtain a good final image according to our image characteristics.
These options were selected following what was written about imcoadd at different
documents but also after trying different options and examining the resulting images.
A very important point to start with is that imcoadd operates over a list of science
images to combine, taking the first image in the list as a reference for several impor-
tant issues such as geometrical transformations and scale reference magnitudes. For this
reason, the first image in the list must be the best available and the most representative
of the image set. In the case of images taken with the dithering technique the final image
will have the same field as the first image in the list.
The output images after running imcoadd are listed below.
For each image in the imcoadd input list the following files are generated:
 [image] pos: a coordinate file with approximate objects’ positions.
 [image] cen: a coordinate file with objects’ positions derived using apphot-center
with [image] pos as the input file.
 [image] trn: a position input file for geomap. The entry in database will also be
called [image] trn. The file is made from [reference] cen and [image] cen which
are files originated in the alignment procedure.
 [image] trn mag: is a file with photometric information used for scaling of the in-
tensity of the images.
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 [image]badpix.pl: is the derived bad pixel mask for each image.
For the reference image (which is the first image in the list) the outputs are:
 [reference] cen: a coordinate file for the reference image, with positions derived
using apphot-center with [reference] pos as the input file, which is a file ori-
ginated in the alignment procedure.
 [reference] mag.tab: this file contains all the photometric information used for
scaling the intensity of the images.
 [reference] med.fits: is the derived median image.
 [reference]badpix.pl: is the derived bad pixel mask for the reference image.
 [reference] avg.fits: is the uncleaned cosmic-ray average image. This image should
not be used for photometry.
 [reference] add.fits: is the cosmic-ray cleaned average image. This is the image
that must be used for science photometry.
The file [reference] add.fits is a MEF file with a complete header information on frame
[0], but it has lost the VAR and DQ planes. Nevertheless, the information in the DQ is
not lost since the DQ planes of all the images were used to generate a bad pixel mask
image for each input image.
Since we are dealing with images within a crowded field, with high variable background
emission, the best option to perform the alignment of the images is doing it interactively
with the ‘alignmethod’ option sets in ‘user’. Thus, in the display window, two objects
in common (the same objects) have to be marked manually in each image of the input
image list. To do this the imcoadd task is called twice:
1. The first time, the flags are set to:
fl inter+ fl find+ fl map+ fl trn− fl med− fl add− fl avg−
which means: interactively find the objects and derive the transformation between
the images using geomap, but still do not transform the images and do not derive
the median, added, and averaged images.
2. The second time, the imcoadd is called with the following flags:
fl find− fl map− fl trn+ fl med+ fl add+ fl avg+
which means: do not find the stars and do not derive the transformation (because
is already done), but now do transform the images (with geotran) and derive the
median, added, and averaged images.
The image [reference] add.fits, from which we are going to derive the photometry, is on
the same magnitude scale as the reference image (that is same same exposure time and
airmass), hence it is really important that the first image in the imcoadd input list had
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been acquired under photometric conditions, and as similar as possible as the conditions
of the standard stars in order to obtain a good calibration photometric calibration.
The standard star images were reduced following basically the same procedure, the main diffe-
rence is that for standard frames the sky frame was generated using the non-aligned standard
frames. Also the imcoadd task was run in a much simpler way.
2.5.1. Comments on the image quality
Before going on with the PSF photometry it is necessary to make some considerations re-
lated to the image quality.
Following the advice at NIRI’s web pages, the first exposure from each dither sequence follo-
wing a configuration or exposure time change was not included in the combination to generate
the final image of each filter. As was previously explained, these images have a poor background
noise subtraction and a large-scale phantom pattern (mainly produced by dark current) is evi-
dent. Nevertheless, we have found that this phantom pattern also appeared in each first image
after making the offset from the sky frame position to the science frame position, being this
effect particularly evident for images acquired with the Ks filter.
Figure 2.11 exhibits the complete Ks-band image series. The images are already reduced
(flat field divided and sky subtracted) and they are ordered (and numbered at the bottom left)
following the sequence order in which they were acquired. All the images, except the last one
labeled with ‘final image’, are displayed with the same intensity and color scales (linear gray scale
with the limit at 99.5% of the pixel values distribution) to allow a faithful visual comparison
among them. The legend on the left side of some images, ‘SKY-X’, indicates that before the
image it precedes, a number X of sky images were acquired. Thus the Ks-band series starts with
a sky image which was discarded for being the first image of the series. The first field image,
after the sky offset, is image number 1 and it also shows the large-scale pattern, and the same
is repeated for images 7, 11, 13, and 15. A quick view of the sequence is enough to realize that
all those images have in common (apart from the large-scale pattern) the fact that they are
the first images after the telescope comes back from a sky offset pointing. But this does not
happen to images 4 and 6, which also are in the same condition. A detailed inspection of the
observing logs, which have the original image names that include a number which is consecutive
for consecutive images, revealed that two images were deleted and not delivered in the images
set, these missing images are the one before image 4 and the one before image 6, being those
missing images the first images after the telescope comes back from a sky offset (and not 4 and
6). What probably had happened was that in these two images the pattern was so intense that,
even without flat field correction and sky subtracted it was evident. Gemini staff detected the
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Figura 2.11: Complete Ks-band image series; the images are reduced (flat field divided and sky
subtracted). The panels are ordered (see the number at the bottom left) following the sequence
order in which the images were acquired. All the images, except the last one (‘final image’), are
displayed with the same intensity and color scales to allow a faithful visual comparison among
them. The legend on the left side of some images, ‘SKY-X’, indicates that before the image it
precedes, a number X of sky images were acquired.
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a
58 Observational data and data handling
problem during their quality assessment and decided not to include them among the delivered
images. Another thing worth noting is that the pattern is not present in the first sky frames
after the offset from the field to the sky.
Note that the dithering sequence is easy to follow in Figure 2.11 since, due to the alignment
process, the images with displacements with respect to the reference image exhibit a spurious
line pattern on some of their borders.
In Figure 2.11 it is also evident that in many images the four quadrants exhibit different
bias levels. As was explained, this pattern disappears in the last image labeled with ‘final
image’ (which is the image generated by combining all the previous field images), contrary to
the phantom pattern, still present in the ‘final image’.
Regarding the large-scale pattern, it is worth considering two issues at this point: the first
is that being a large-scale pattern, its net effect over the magnitudes of individual objects is
expected not to be utmost important because it is also included in the sky ring sample during
the PSF fitting process. The other point to consider is that discarding all the images with the
pattern, means to loose half of the total number of field frame images for the Ks-band, leading
to a noisier and shallower photometry.
However, nobody likes to include this kind of images in the photometry unless is sure about
its effect. Hence, to evaluate this, two combined images were generated: one with all the
images (including the ones with phantom pattern) and the other with only the ‘clean’ images.
The results are shown in Figure 2.12, where the left panel exhibits the image generated with
all the Ks frames and the right panel shows the image generated including only the frames
without the phantom pattern. Again, the images are displayed with the same scale to allow a
faithful visual comparison among them. The red vertical line is highlighting the column from
which the line profile in Figure 2.13 was generated in order to graphically show the effect of the
large-scale pattern. The chosen column crosses a region of the images clearly affected by the
pattern, and as it is evident the lower curved profile in Figure 2.13 belongs to the Ks all image.
Table 2.5 summarizes the results of a basic statistics over the whole image area considered for
the photometry (from pixel 100 to 1006 in the image x-axis and 25 to 916 in the y-axis) for
the images shown in Figure 2.12. The difference in ADU, as a whole, is of ∼ 25 over a mean
value of ∼ 5455 (that is ∼ 0.4%).
PSF photometry was performed independently on both Ks all and Ks clean images, com-
puting the PSF model for each image individually. The magnitudes derived from the PSF
fitting in both images were compared object to object, and the results are shown in Figure
2.14. The top panel is a plot of the one to one correlation between the object’s magnitudes
derived from both images. The correlation exhibits, as was expected, a little scatter towards
higher magnitude values. The middle panel shows the difference between the ks all magnitudes
and the ks clean magnitudes versus the magnitude, in this plot is clear that the differences in
the magnitudes derived from both images are within the mean error value of the difference
(< errdifference >=
√
(err2all − err
2
clean)), which is represented by the blue vertical line at the
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Figura 2.12: Left panel: combined image generated with all the images (including the ones with
the large-scale pattern). Right panel: combined image generated only with the ‘clean’ images. Note
that the image in the left panel is the same as the last image in Figure 2.11. The images are
displayed with the same intensity and color scales to allow a faithful visual comparison among
them. The red vertical line indicates the column from which the line profile in Figure 2.13 was
generated.
Figura 2.13: Line profiles corresponding to the same column in both images of Figure 2.12. The
chosen column crosses a region of the images that is affected by the large-scale pattern. As it is
evident, the lower curved profile belongs to the Ks all image.
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Image N. Pix Mean Mode Std. Dev. Min. Max.
im k all[100 : 1006, 25 : 916] 809044 5445. 5447. 84.72 5393. 17978.
im k clean[100 : 1006, 25 : 916] 809044 5469. 5459. 93.81 5417. 19124.
Table 2.5: Results of a basic statistics over the whole image area considered for the photometry
(from pixel 100 to 1006 in the image x-axis and 25 to 916 in the y-axis) for the images shown in
Figure 2.12.
left side of the plot. Finally, the bottom panel, shows the difference between the magnitude’s
uncertainties from the ks all magnitudes and the ks clean magnitudes versus magnitude, whe-
re it can be observed a slight trend to take values below zero, meaning that the uncertainties
of the ks all magnitudes are, in general, lower than the uncertainties of the Ks clean magnitudes.
The last item regarding the image quality is that there were also four science images that
were not included to construct the final averaged images because they exhibit evident features
of ‘movement’ (as surprising as it sounds!). These images are shown in Figure 2.15, where it
can be observed the features produced by the ‘movement’: stars with high elliptical shapes,
bright stars trails, ‘double stars’ images, etc.
2.6. The astrometry
Once the final averaged images for each filter were ready to perform the PSF photometry,
a spatial transformation among all the images (including the narrow-band filter images) was
performed to register them to the same ‘image coordinate system’; in this way the objects
have the same coordinates in all the images and it is possible to work with a unique objects’
coordinates list.
The task used to compute the spatial transformation functions was geomap. This task
needs an input list with the (x,y) physical coordinates of selected points in common in the
reference and input images. These points were selected as the physical coordinates of point
sources’ centers obtained by performing a quick aperture photometry with the imexamine
task. In the geomap task it is important to define the parameters xmin, xmax, ymin, and
ymax with the values of the physical coordinates of the image corners, otherwise the task trims
the images at the position of the most extreme coordinates in the input list of the reference
frame. The computed transformations were then used by the geotran task to transform the
images to a common ‘image system’.
The following step is the transformation from (x,y) image coordinates to (α, δ) celestial
equatorial coordinates. To do this, the tasks ccmap and ccsetwcs were used. These tasks
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Figura 2.14: The top panel shows the one to one correlation between the object’s magnitudes
derived from ks all and ks clean images. The correlation exhibits an increasing scatter towards
higher magnitude values. The middle panel shows the difference between magnitudes derived from
the ks all and the ks clean images versus the magnitude. The differences in the magnitudes derived
from both images are within the mean error value of the difference, which is represented by the
blue vertical line at the left side of the plot. Finally, the bottom panel shows the difference between
the magnitude’s uncertainties of ks all magnitudes and ks clean magnitudes versus the magnitude,
where it can be observed a slight trend to take values below zero, meaning that the uncertainties
of the ks all magnitudes are, in general, lower than the uncertainties of Ks clean magnitudes.
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Figura 2.15: Images where the features produced by the ‘movement’ are evident: stars with high
elliptical shapes, bright stars trails, ‘double stars’ images, etc. These images were not included to
construct the final averaged images.
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work with a similar procedure as geomap and geotran. ccmap computes plate solutions
using image (x,y) reference coordinates and (α, δ) celestial coordinates of an input objects list.
Then, ccsetwcs creates the image world coordinate system (WCS) using the computed plate
solution. The stars in the input list required by ccmap, for which we must know the celestial
coordinates, were selected from the objects in common between our images and the Guide
Star Catalog (GSC) for HST target coordinates at version 2.3.2 7. The reference frame of this
catalog is the International Celestial Reference Frame (ICRF) and Equinox J2000. The GSC
2.3.2 typical errors are ∼ 0.3 arcsec. The transformation RMS8 are 0.35 and 0.25 arcsec for right
ascension and declination, respectively. The Figure 2.16 exhibits the 55 GSC’s point sources
used to perform the plate solution. In this figure it can also be observed that the selected stars
are well spanned all over the field.
2.7. Point spread function photometry
This Section is dedicated to describe the procedure followed to perform the PSF photometry
to obtain the objects’ magnitudes from the broad-band JHKs images.
The PSF photometry was performed with the digiphot - daophot, IRAF package. The
daophot software package was developed by Stetson (1987) specially to perform stellar photo-
metry in crowed fields. The PSF fitting was basically done following the procedures and advices
at ‘A Reference Guide to the IRAF/DAOPHOT Package’ by Davis (1994) and ‘A User’s Guide
to Stellar CCD Photometry with IRAF’ by Massey & Davis (1992) as well as the digiphot -
daophot and IRAF help pages and the original publication.
The first essential thing to do, before starting with the PSF fitting, is to check that all
the images’ headers contain the information (the keywords and their correct values) that the
different daophot’s tasks will require during the PSF fitting. Although time consuming, this
prevents future mistakes in the photometry, because sometimes the IRAF routines do not
send any warning message if a parameter is not found, instead the tasks directly use the default
parameter value, which may not be appropriate for the images of interest. Hence, the images’
headers were updated and completed with the adequate values for the keywords that define
the instrumental characteristics - FILTER (for the image filter), SATURATI (for saturation
value), and NONLINEA (for upper limit at the detector linear regime), RDNOISE (for the
readout noise), and GAIN (for the the number of e− assigned per ADU) - and the observational
characteristics - EXPTIME (for total exposure time), AIRMASS (for air mass). Part of this
information was lost during the astrometric transformation procedure, when the general image
7http : //gsss.stsci.edu/Catalogs/GSC/GSC2/GSCIIProperties.html
8RMS: root mean square.
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Figura 2.16: This figure shows the field distribution of the 55 GSC’s point sources used to
perform the plate solution to transform the (x,y) image coordinate system to the (α, δ) celestial
coordinate system. As can be seen the selected stars are well spanned all over the field.
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Filter airmass rdnoise gain nonlinea saturati
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
J 1.026 154.1 172.2 11342 16220
H 1.048 164.8 196.8 11493 16371
Ks 1.043 154.1 172.2 11313 16191
Table 2.6: Main image header values required by the daophot’s tasks.
header plane, plane [0] of the MEF image file, was missed. In Table 2.6 the values of these
keywords are listed for each broad-band image.
Another important quantity that should be well determined is the mean FWHM for each
image, which determined by a combination of instrumental characteristics and atmospheric
conditions.
Following with the description of basic quantities for performing photometry, most of the
daophot tasks used in this process call to the datapars parameters file. This file contains
information about all the data dependent parameters which are fixed for each image. This
information is mostly included in the image header (the keyword values mentioned before). The
few parameters which are not included in the image header are:
datapars.scale=1.0 → Is the image scale in user units per pixel (as for example arcsec
per pixel). Many other parameters used when doing photometry are defined ‘in units of
the datapars scale parameter’. Setting the scale units in 1.0 means that we are working
in pixels units, which is the best option for us.
datapars.fwhmpsf=3.0 → Stores the value of the full-width half-maximum of the point
spread function in scale units. This value was derived, for each image, by performing
circular aperture photometry interactively with the imexamine task at the position of
several objects well spanned along the image (the J, H, and Ks images have the same
FWHM value).
datapars.sigma= [var]9 → Is the standard deviation of the sky pixels; this value should
be set to a value representative of the noise in the sky background. The sigma value for
each image was derived from the image’s statistics, at different locations in the image,
also with imexamine task. The derived value was corroborated with the value obtained
by the formula sigma =
√
(sky × gain+ noise2)/gain.
datapars.datamin= [var] → Minimum good data value in ADU. Each image has a
different value which can be set as the mean sky value minus a factor times the sigma
value (datamin = meansky − A× σsky).
9[var] is written here to indicate that this value varies for the JHKs images.
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datapars.datamax=12000 → Maximum good data value in ADU. The upper limit for
the counts of a pixel to be used for fitting the PSF was set to 12000 ADU, as this is the
highest value for which the linearity correction is expected to be reliable.
Hence three parameter files (one for each broad-band image) were generated once, with the
image header keywords and the appropriate values for the quantities described above. These
files were then loaded whenever was required by doaphot tasks.
The procedure to perform PSF photometry can be schematically described as follows:
1. Generate an objects list.
2. Perform aperture photometry to the objects in the list to be used as a reference value.
3. Select a list of ‘PSF’ stars to generate the PSF model.
4. Generate the PSF model iteratively.
5. Apply the PSF model to all the stars in the list and subtract the fitted stars. Examine
the subtracted image and if new stars are detected (probably hidden by bright stars that
outshine them) include them in the objects list and, again, apply the PSF model to all the
stars (new ones included). This step must be repeated until the final subtracted image is
‘clean’ from stars.
Although short to enumerate, each of these stages in the process of PSF fitting has subtle-
ties. The next paragraphs are devoted to explain with some detail how each of these steps was
performed.
1. Generate an objects list
To find the stars and generate the list with their x-y positions the task daofind was run
over an image created by adding the J and the Ks images. The J and the Ks images were
chosen because they are in the extremes of the wavelength range covered by the observa-
tions. The idea behind this, is that the J+Ks image well samples both, the stars that are
bluer (with high emission at the J-band) and also the objects that, for any reason, are red
shifted (which will present high emission in the Ks-band). There is also another advan-
tage regarding to this election: a unique objects coordinates list (instead of having three
different, one for each filter) is going to be generated and used in the PSF fitting process.
As will be explain in the following paragraphs working with a unique coordinates list sim-
plifies the matching process. It is evident that using this ‘fixed’ objects list will prevent us
to make a completness analysis in the standard way; nevertheless, as this study is not in-
tending to derived mass/luminosity functions this limitation does not undermine our goal.
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The daofindmain parameters are the datapars.fwhmpsf and datapars.sigma (previously
explained) and findpars.threshold. The latter is the object detection threshold above local
background in units of datapars.sigma. These three parameters basically define what is
going to be considered as an object to perform the photometry. The task will search in
the image for local density maxima, with a FWHM equal to the datapars.fwhmpsf value,
and a peak amplitude greater than findpars.threshold×datapars.sigma above the local
background. Together with the x-y coordinates daofind also calculates a ‘raw’ mag-
nitude (mag=-2.5×log10(peak density/detection threshold)) and computes three shape
parameters: the sharpness and two estimates of roundness.
To define the best findpars.threshold value daofind was run with findpars.threshold=
3.0, 4.0, and 5.0. A careful examination of each output objects list (by marking the foun-
ded objects in the image) indicated that the best choice of the findpars.threshold value,
for the goals of this study, was 5.0, since the detected objects list seemed quite complete
and did not include spurious or ‘doubtful’ very weak objects. Thus, setting the values:
datapars.fwhmpsf=3.0
datapars.sigma=7.0
findpars.threshold=5.0
yielded a final coordinates list that includes a total of 4729 objects.
2. Perform aperture photometry for reference magnitudes
It is necessary to perform a first basic aperture photometry for all the objects in the list,
since the magnitudes and the sky values derived here are going to be used as reference
values for the PSF fitting. Aperture photometry at this stage in done with the phot task.
The important parameters to be defined (apart form the ones in the datapars parameters
file) are at the centerpars, fitskypars, and photpars parameters files. These three files
set the values for the centering, sky fitting, and the parameters for the photometry,
respectively. The main parameters at these files are10:
centerpars.calgori=“none”→ Defines the centering algorithm (is set in “none”since
the objects were well centered by the daofind task).
fitskypars.salgori=“centroid”→ Defines the sky fitting algorithm. The “centroid”
algorithm computes the weighted intensity mean of the sky pixel histogram, being
reasonably robust for crowded regions or regions with rapidly varying sky background.
fitskypars.annulus=10.0→ Defines the inner radius of the annular sky fitting region
(in pixels).
10These main parameters take the same values for the three filters.
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fitskypars.dannulus=10.0→ Defines the width of the annular sky fitting region (in
pixels).
photpars.apertur=3.0 → Defines the aperture radii (in pixels) for the photometry.
3. Select a list of ‘PSF stars’ to generate the PSF model
At this stage is when the process to construct the PSF starts. ‘The PSF is the two di-
mensional brightness distribution produced in the detector by the image of an unresolved
source, such as a star’ (Stetson, 1987). The PSF model is constructed using a set of
selected stars as template. This model is applied to the rest of the stars under the daop-
hot fundamental assumption which states that the PSF is constant or varies smoothly
with position over the image and all the stars in the image must be indistinguishable
except for position and magnitude. Thus, the final instrumental magnitude of an object
is given by the scale factor of the PSF model that produces the best fit in the object
image. It is worth nothing here that, as we shall see, it is possible to compute a varia-
ble PSF capable of handling second order variability as a function of position in the image.
The PSF model is determined from the actual observed brightness values as a function
of x and y for the PSF selected stars. The PSF model has two components, the first
component is an analytic function which approximates the light distribution in the cores
of the PSF stars. The parameters of the analytic function are computed by fitting all the
PSF stars weighted by their S/N. The second component stores as ‘look-up tables’ the
deviations (fit residuals, first and second order derivatives of the PSF in x and y image
coordinates) of the ‘true’ PSF from the computed analytic PSF model. The look-up ta-
bles are used as additive corrections from the integrated analytic function to the actual
observed empirical PSF. The number of look-up tables is set by the the order of variabi-
lity of the computed PSF model. For computing PSF model in this Thesis, the highest
variability order available was used; this model allows the PSF fitting process to account
for smooth linear and quadratic changes in the PSF across the frame, caused by low order
optical aberrations, etc.
When the empirical PSF model is constructed the selected PSF stars need to be the
‘best’ stars in the image, that is, they need to be bright stars (but, as much as possible,
their intensity must be in the linearity range of the detector), isolated sources (no other
star lies within the ∼2 fitting radius), and no bad pixels must be near. Also, it is advi-
sable to examine the radial profile of the selected objects to confirm it has ‘normal’ star
shape (according to our images characteristics). The PSF model constructed for these
Gemini-NIRI images is variable (up to a second order) with the object x-y position in the
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frame, so it was fundamental to select PSF stars well distributed all over the image field,
since an object shape sample of every place in the frame was needed. The order of the
variable PSF also determines the minimum number of PSF stars to be used to generate
the PSF model. According to the psf task’s help pages around 25-30 PSF stars was a
reasonable number, but the more crowded the field the more PSF stars are required to
lower the noise generated by neighbor subtraction.
Finding 25-30 good PSF stars spanned the whole image area sounds easy considering that
the phot list contains 4729 objects but, unfortunately, this idea is far from the actual
situation. Many stars that look fine at first sight turned to reveal a hidden neighbor star,
had a strange shape profile, lied beyond the linearity limit, etc. Therefore, the pstselect
task was used to generate a first list of PSF stars, which contained 200 PSF star candi-
dates. After a careful examination of each of these stars (using imexamine) a second
selection of 80 PSF star candidates was made. The last step in the PSF stars’ selection
took place by using the latter list as the input psffile (i.e. the input PSF star photometry
file) for the first run of the psf task. The psf task was run several times in the interactive
mode, and a few stars from the original psffile were deleted in this process. The final PSF
stars list for each broad-band filter had around 70 stars. The PSF stars used in the three
filters were nearly the same stars with the exception of a few objects that exhibited special
features in some of the filters. Figure 2.17 shows the spatial distribution of the stars at
the final PSF star list for the J filter. Note that the stars are homogeneously distributed
in the frame with the exception of the the central region, which was avoided because it
is a crowded area with highly variable background emission. There were no stars selected
close to the image’s borders because the S/N drops in those areas since by the dithering
sequence, the image’s edges of the combined image are less exposed, thus the effective
photometry area was limited to the area in common for all the dithered images).
Another important thing is to choose an appropriate first star for the PSF stars list, since
the instrumental magnitude scale is set by the magnitude assigned to the PSF model,
which is the magnitude of the first PSF star in the photometry file. The first PSF star in
our list was chosen to have a magnitude ∼ 20.0 in each filter, which is approximately the
peak of the stars magnitudes distribution.
4. Generate the PSF model iteratively
The PSF construction involves an iterative and interactive run of psf, nstar, and subs-
tar tasks from the daophot package. Since we want to generate a variable PSF (of
order 2), it is necessary to run a sequence of these tasks three times: a first iteration to
construct a constant PSF, increasing steeply its order in the following iterations. In this
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Figura 2.17: Spatial object distribution for the final PSF star list for the J filter. Note that the
stars are homogeneously distributed in the frame with the exception of the the central region which
was avoided because it is a crowded area with highly variable background emission. There were
no stars selected close to the image’s borders because the S/N drops in those areas since by the
dithering sequence, the image’s edges of the combined image are less exposed.
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way, we avoid mistaking neighbor stars for variations in the PSF.
The scheme followed was:
a) Run psf interactively to obtain a constant PSF model (with varorder= -1, no look-
up tables are generated at this step).
b) Run nstar and substar tasks and carefully examine the results. If everything is
fine generate a new image in which all the PSF stars’ neighbors are subtracted but
the PSF stars are present.
c) Run psf over the neighbor subtracted image with a higher order (with varoder=0,
one look-up table containing the fit residuals of the constant PSF model is genera-
ted).
d) Run again nstar and substar tasks and carefully examine the results. If everything
is fine generate a new image in which all the PSF stars’ neighbors are subtracted
but the PSF stars are present.
e) Run psf over the neighbor subtracted image with a higher order (with varorder=1,
two more look-up tables are generated which contain the first derivatives of the PSF
with the x and y positions in the image).
f ) Run once more nstar and substar tasks and carefully examine the results. If
everything is fine generate a new image in which all the PSF stars’ neighbors are
subtracted but the PSF stars are present.
g) Run psf over the neighbor subtracted image with the highest order (with varor-
der=2, three additional look-up tables are generated containing the second deri-
vatives with respect to x2, xy, and y2 of the PSF with the x and y positions in the
image, hence a second order variable PSF has a total of six look-up tables).
h) Run for the last time nstar and substar tasks, to make the last control of the
results of the final PSF model ... and finally the PSF model is ready.
In the following items the most important issues regarding each of the previous steps are
described:
a) Run psf interactively to obtain a constant PSF model (with varorder= -1, no look-
up tables are generated at this step).
To begin with, the main parameters at psf task are:
daopars.functio=“moffat25”→ There are six functions to choose for the analy-
tic component of the model, a few runs were made with the option “auto”which
tries with the six functions and selects the one with the smallest scatter in the
fit. The function moffat25 was adopted because it gave the best fit. Moffat25
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is an elliptical Moffat function11 of index β=2.5, which can be aligned along an
arbitrary position angle.
varorder= -1.0 → Is the order of variability of the PSF model. The varorder=
-1.0 means that the PSF is constant over the image, and has only the analytic
component.
daopars.psfrad=11.0 → Sets the region over which the PSF model is going
to be defined. It is the radius at which the stellar light distribution disappears
into the noise for the brightest candidate PSF star.
daopars.fitrad=3.0 → Delimits a circle around the star, with a radius of 3.0
pixels, the pixels inside the circle will be used for computing the analytical
component of the PSF model. In general the fitting radius used is approximately
equal to the FWHM of the PSF.
daopars.sannulu=10.0 → The inner radius of the sky annulus used to recom-
pute the sky values.
daopars.wsannul=10.0 → The width of the sky annulus used to recompute
the sky values.
The basic input files in the psf task are: the image, the photometry file, and the
PSF stars list.
The output files are: the PSF image file (which contains the image of the PSF model
computed), the PSF stars list (since this task was run interactively the input list
may not be the same as this output list), and a ‘group file’ which is a list with the
PSF stars and their nearest ‘neighbors’12 and ‘neighbors’ friends’13.
b) Run nstar and substar tasks and carefully examine the results. If everything is
fine generate a new image in which all the PSF stars’ neighbors are subtracted but
the PSF stars are present.
The task nstar fits the PSF model to the sources in the input image and calculates
the centers and magnitudes for all the stars in the stellar groups listed in the group
file originated by the psf task. As nstar fits all the stars in a group simultaneously
the resulting fitting is very accurate, specially in crowded regions. For this first
nstar run it is convenient to set the daopars.psfrad=8.0
The substar task scales and shifts, for each star in the photometry list, the derived
PSF model and subtracts the star from the input image.
The idea at this point is to examine basically two things: i) if there is any systematic
11A Moffat function is a modified Lorentzian function with variable power law index (Moffat, 1969).
12Neighbors stars: Stars for which d<1.5×psfrad+2.0×fitsrad+1.0, being d the distance between the
centers of the PSF star and the neighbor star.
13Neighbors’ friends stars: Stars for which D<2.0×fitsrad+1.0 being D the distance between the neighbor
stars.
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Figura 2.18: Zoomed area of the subtracted H-band image at different stages of the PSF model
construction. The left panel shows the subtracted image after the first PSF fit (in step b), varor-
der= -1). The right panel shows subtracted image after the last iteration (in step h), varorder= 2).
Images are displayed with the same intensity and color scale, and the red circles mark the PSF
stars positions within the image area.
residual in the image with the PSF stars subtracted (that will surely be the case
at this stage because we have fitted a constant PSF), and ii) if there still remain
hidden PSF neighbor stars (if this is the case, the hidden PSF neighbors stars must
be added in the phot list file, the PSF star must be excluded from the PSF stars’
list, and this step should be repeated).
When no hidden PSF neighbor stars are found, the task substar is run again,
but with the group file as an input phot file and the PSF star list as an ‘exfile’ (a
photometry file containing stars to be excluded from the subtraction), in this way,
we generate an image with PSF stars but without their neighbors, which will be
used as an input image for the next run of the psf task.
Steps c) to h) involve an iterative repetition of steps a) and b), every time with a
higher varorder, until varorder=2 is reached . Figure 2.18 shows a zoomed area of
the subtracted H-band image at different stages of the PSF model construction. The left
panel shows the subtracted image after the first PSF fit (in step b), varorder= -1), the
right panel shows a subtracted image after the last iteration (in step h), varorder=2),
the images are displayed with the same intensity and color scales, and the red circles
mark the PSF stars positions within the image area. The improvement in the PSF stars’
subtraction, and hence the PSF model, is evident.
Figure 2.19 exhibits different views for the final PSF model for an hypothetical object in
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Figura 2.19: Different views for the final PSF model for the J filter, for an hypothetical object of
magnitude j= 19.0, located at the image center, pixels x= 490, y= 430. A radial profile and line
plots are shown in the upper left and right panels, respectively; the bottom left and right panels
exhibit a contour and a surface plots, respectively.
the J image, of magnitude j= 19.014, located at the image center, pixels x= 490, y= 430
(note that the PSF profile can vary with the position in the image). The PSF image was
displayed with the seepsf task and examined with the imexamine task. A radial profile
and line plots are shown in the upper left and right panels, respectively; the bottom left
and right panels exhibit a contour and a surface plots, respectively.
5. Apply the PSF model to all the stars in the list and subtract the fitted stars
Once the PSF model is generated it has to be applied to all the stars in the phot list. The
14In this Thesis, the lowercase fonts (j, h, and k) are used to refer to the magnitudes that are not
necessarily in a standard system.
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best option to do this is running the allstar task, which groups, fits, and subtracts the
fitted stars from the input image, using the calculated PSF model and the phot file.
Figure 2.20 shows, for visual comparison, the original image and the final image (with
all the stars subtracted) for the three JHKs filters. The subtracted images exhibit, as
was expected, the large-scale nebular emission, with the exception of a few extended or
very bright objects. The remnant extended objects did probably not fulfill the geometrical
conditions to be considered stars, being rejected either by the allstar algorithms or
directly not included in the initial phot list. The very bright objects are saturated sources
which were rejected by the allstar fitting algorithms. The white spots in the intense
nebular emission reflects the difficulty to obtain a unique sky value in regions with intense
and highly variable nebular emission. For this reason in the allstar task, the groupsky
parameter, which computes the sky value for each group by averaging the individual sky
values in the phot file for all the stars within the group, was set to “no”. Instead, the
sky value was recalculated for each star individually and then, the sky value for each pixel
which contributes to the group fit, was set equal to the mean of the sky values for those
stars for which the pixel falls within one fitting radius. Recomputing the sky in this way
significantly reduces the scatter in the magnitudes for objects within regions where the
sky background is varying rapidly, as is the case in the central region of the NGC604 field.
The allstar task was allowed to recenter the stars, which means that allstar cal-
culates the best coordinates for each object according to its PSF fit. In Davis (1994), is
commented that recentering the stars at this stage is almost always the best choice, and
can be avoided only in the case that the initial coordinates in the input photometry file
are known to be very accurate (e.g. derived from a better seeing image). In our case,
recentering the stars was strictly necessary since the original objects’ coordinates were
derived from a created J+Ks image, which could result in not accurate centers due mainly
to: a) minor residual shifts remnant from the alignment process of the J and Ks images
and b) because for some sources the emission in Ks is can be not exactly coincident with
the emission in J, it should be considering pure stellar objects but in case were the objects
have Ks nebular emission associate with them it can be that the emission in both filters
exhibits small shifts and/or also differences in spatial extension, resulting in a slightly
different center position in both images.
As a result of the process described in this Section, three files with the stellar magnitudes
in JHKs-bands were obtained. The allstar output file basically contains the objects internal
identity number, the (x,y) objects’ center positions, the instrumental magnitudes measured and
their errors, the sky values, the iteration numbers in which each object’s fit converged, and two
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Figura 2.20: The original image and the final image with all the stars subtracted for the three
JHKs filters after running allstar task.
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values called sharpness and chi (χ) that will be referred in the next Section.
From the initial value of 4729 objects found in the J+Ks image, we obtain, by PSF fitting
photometry, the instrumental magnitudes for 4621 objects in the J-band, 4570 in the H-band,
and 4540 in the Ks-band. The three tables were matched in a unique table that contains the
instrumental magnitudes (and other meaningful quantities) in the three filters. This was done
using the task mkobsfile; the tolerance (in pixels) for matching objects in the three filters
was set in 3.0 pixels, since it was the value for the stellar FWHM and broad-band images seeing.
This yield a total of 4429 objects with magnitudes measured in the three filters.
2.8. The ‘χ problem’
As was said in the precedent Section, there are two parameters in the final photometry
table that contain information linked with the ‘quality ’ of the fit for each object. One of these
quantities, called sharpness, is related to the star’s shape, and is a measure of the difference
between the square of the width of the object and the square of the width of PSF. Stars should
have sharpness values ∼ 0.0, undersampled objects, as cosmic rays, have sharpness values <<
0.0, and extended objects have sharpness values >> 0.0. Figure 2.21 shows the distribution of
sharpness values with the magnitudes for the three filters. As was expected the values exhibit
scatter around 0.0 and there is a reasonable scatter trend to values > 0.0 at all magnitudes
due to the presence of extended high nebular emission. The scatter is larger moving towards
higher magnitude levels.
The other quantity related with the ‘quality’ of the fit for each object, is called Chi (χ), and
is the goodness of fit statistics. It essentially measures the ratio of the observed pixel-to-pixel
scatter in the fitting residuals to the expected scatter. A plot of χ versus magnitude should
scatter around unity with little or no trend in χ with magnitude, except at the bright end
where saturation effects may be present. Figure 2.22 shows the χ values’ distribution with the
magnitudes for the three filters. As it is evident, the mean value is not around 1.0 but around
0.2. Although the mean value is shifted, the shape of the distribution is correct.
To elucidate the reason why the χ values exhibit a systematic shift, the model used to cal-
culate the expected scatter was carefully analyzed and several test were performed, as explain
in the following paragraphs.
The expected scatter in the fitting is dependent on the datatpars task parameters: read-
noise and epadu, and the daopars parameters: flaterr and proferr, thorough the error model
as follows:
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Figura 2.21: Sharpness values distribution with the magnitudes for the JHKs bands. As was
expected the values exhibit scatter around 0.0 and there is a reasonable scatter trend to values >
0.0 at all magnitudes due to the presence of extended high nebular emission. The scatter is larger
moving towards higher magnitude levels.
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Figura 2.22: χ values’ distribution with the magnitudes for the for the JHKs bands. As it is
evident, the mean value is not around 1.0 but around 0.2. Although the mean value is shifted, the
shape of the distribution is correct.
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error =
√
(term1 + term2 + term3 + term4) [ADU]
term1 = (readnoise/epadu)2 →the readout noise
term2 = I/epadu→ the poisson noise
term3 = (0. 01× flaterr × I)2 → the flatfielding error
term4 = (0.01×proferr×M
(p1×p2)
)2 → the interpolation error
where:
readnoise → effective readout noise in electrons
epadu → effective gain in electrons per ADU
I → pixel intensity in ADU
M → PSF model intensity in ADU
p1 → FWHM in x in pixels
p2 → FWHM in y in pixels
According to Davis (1994) the χ value should be ∼ 1.0. If it is not, then:
1. The object is not a single star.
2. The PSF model is a poor representation of the true PSF.
3. The noise model including one or more of the gain, readout noise, flat-fielding error, and
interpolation error parameters for the image are incorrect.
4. The input image does not conform to the requirements of the daophot package.
Reason 1) is, of course, not applicable to all the objects, and reason 2) is discarded since
there are many indicators that the PSF model fits good (as the clean subtracted images, and
the normal error and sharpness distributions). Reasons 3) and 4) seem more applicable to our
case.
For testing reason 3) the parameters gain and rdnoise were carefully controlled, and the
results obtained by the daophot tasks were checked calculating manually the values of gain
and readout noise every time an operation with the images was done (as for example after
running the imcoadd task). Some other checks were done by changing the values for the
fractions of flaterr and proferr in the previous formulas, with no reasonable results.
Other tests were made by subtracting the mean sky value to the image, also adding linear
combinations of quantities following some criteria, without improving the results.
Therefore, we decided to start the tests at the very beginning of the reduction process,
hence the task allstar was run in a single reduced image (the image before being combined
by imcoadd). As was expected, the scatter of χ was huge but the χ mean value was still
shifted. allstar was also run in a single image which had not been reduced yet (only the
very basic task, nprepare, was previously applied). In this opportunity, the mean χ value was
around 1.0 (again with a huge scatter). The results of this test are shown in Figure 2.23 where
the top plot exhibits the χ values versus magnitudes for the single reduced image (first case),
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Figura 2.23: χ values distribution with the magnitudes resulted from run sc allstar on single
images. Top plot exhibits the χ values versus magnitudes for the single reduced image (first case),
and the bottom panel the χ values resulting from run allstar in a single not reduced image.
Although the distribution exhibits a huge scatter (which is reasonable considering that nor flat
fielding and neither sky subtraction were done to the image) the values are clearly scattered around
1.0.
and the bottom panel the χ values resulting from run allstar in a single not reduced image.
Although the distribution exhibits a huge scatter (which is reasonable considering that nor flat
fielding and neither sky subtraction were done to the image) the values are clearly scattered
around 1.0. The conclusion derived from these results is that in the reduction process some
operation is done that alters the values used for quantify the expected scatter with the model,
in such a way that results in their overestimation. That it why the χ value, which is the ratio
of the observed pixel-to-pixel scatter in the fitting residuals to the expected scatter in shifted
to lower valuer.
Gemini staff (and Gemini-NIRI staff particularly) was consulted regarding to these results.
They were not aware of this situation before, and even thought they could reproduce our results
they could not help us with a certain explanation of the reason that cause this shift in the χ
mean values.
It is important to make it clear that the shift in the mean χ values does not really affect
any result of the PSF magnitudes fitting and its reliability. There are several instances were the
magnitudes were checked and no systematic errors were found. In the next Chapter some of
these ’checking tests’ are going to be reviewed and explained, as the experiment adding fake
stars, the comparison with magnitudes in the literature, etc.
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2.9. To the standard system photometry
The standard stars’ magnitudes were calculated with aperture photometry (using the phot
task) with an aperture of radii = 20 pixels (which is ∼ 7×FWHM). This value was considered
the appropriate after performing aperture photometry with different apertures (at the three
bands) and generating the growth curves with the mkapfile task.
To calibrate the measured PSF fitting instrumental magnitudes it is necessary to obtain the
stars’ magnitudes as close as possible to the magnitudes that would be measured for them at
an aperture of radii=20.0 pixels (as the standard stars were measured). This can be done by
calculating the aperture correction of the field stars which, similarly to the aperture photometry,
takes into account the stellar flux left outside the fitting radii. Hence, it is a quantity to be
added to the fitted instrumental magnitude, and of course, it has to be a negative value (then
the corrected stars’ magnitudes are smaller (brighter stars) than the originally measured with
the smaller aperture).
The correction aperture for a variable PSF model has to be computed using stars in the
science frame. Several stars for each band (35 for J, 55 for H, and 65 for Ks) were chosen
well spread in the science frame. Most of the chosen stars were coincident with the PSF stars.
Neighbor stars of the selected stars were subtracted to obtain a more accurate estimation of
the aperture correction. Figure 2.24 exhibits an H-band image in which the selected stars to
calculate the aperture correction were mark with red circles. The circles have a radii of 20.0
pixels and the neighbor stars within this radii were subtracted for each chosen star. Growth
curves were generated with the mkapfile for these stars to corroborate that the radii = 20.0
pixels chosen for the standard stars was also a good radii for the science stars.
Figure 2.25 exhibits, as an example, part of the output meta code file of the mkapfile
task for the J standard star (left panels) and the field stars selected to calculate the aperture
correction (right panels). Top left panel shows the plot of the final curve of growth model fit
for the standard J star, from the smallest radii considered for the aperture photometry 3.0 to
the highest value at 33.0 pixels. It can be observed that the growth curve stabilizes at values
around 20.0 and then it starts to grow again due to noise. Bottom left panel shows the residuals
for the fit with the radii. The top right panel shows the plot of the final curve of growth model
fit from the smallest radii considered for the aperture photometry 3.0 to the highest value at
20.0 pixels (considered for the standard stars). The aperture correction was calculated with the
mkapfile task and the results were compared with the mean value obtained from the aperture
magnitudes at radii=20.0 minus the PSF fitting magnitudes at radii = 3.0. Table 2.7 list the
obtained aperture correction values.
The standard stars were used to calculate the constants for the transformation equations
for each filter. The equations used were:
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Figura 2.24: H-band image, in which the selected stars to calculate the aperture correction were
marked with red circles. The circles have a radius of 20.0 pixels and the neighbor stars within this
radius were subtracted for each chosen star.
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Figura 2.25: Part of the output meta code file of the mkapfile task for the J standard star
(left panels) and the field stars selected to calculate the aperture correction (right panels). Top
left panel shows the plot of the final curve of growth model fit for the standard J star, from the
smallest radii considered for the aperture photometry 3.0 to the highest value at 33.0 pixels. It
can be observed that the growth curve stabilizes at values around 20.0 and then it starts to grow
again due to noise. Bottom left panel shows the residuals for the fit with the radii. The top right
panel shows the plot of the final curve of growth model fit from the smallest radii considered for
the aperture photometry 3.0 to the highest value at 20.0 pixels (considered for the standard stars).
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Filter Apercor Constant Extintion Airmass
J -0.39 ± 0.02 1.087 ± 0.008 0.015 1.026
H -0.33 ± 0.02 0.992 ± 0.011 0.015 1.048
Ks -0.34 ± 0.02 1.518 ± 0.024 0.043 1.043
Table 2.7: Aperture correction values and transformation constants from instrumental magnitu-
des to MKO system for each broad-band filter.
constJ = j − J − extinction× airmass
constH = h−H − extinction× airmass
constKs = ks−Ks − extinction× airmass
Where the capital letters were used for the magnitudes in the standard system and lowercase
letters were used the measured instrumental magnitudes, up to a radii of 20 pixels. The stan-
dard stars magnitudes were taken from UKIRT Mauna Kea Observatory Photometric Standards
catalog (1 to 5 µm at J, H, K, L’, and M, Leggett et al. (2006), Leggett et al. (2003)).
Finally, the transformation to the standard magnitude system for all the stars was performed
with the tcalc task used to calculate the following equations:
J = (j + apercorj)− constJ − extinction× airmass
H = (h+ apercorh)− constH − extinction× airmass
Ks = (ks+ apercorks)− constKs − extinction× airmass
The aperture correction values together with the transformation constants, extinction, and
airmass values are listed in Table 2.7.
The derived magnitudes are on the MKO infrared photometric system. Although, during the
analysis of the JHKs photometry data it was noticed that the objects’ positions were slightly
systematically shifted in the CC and CM diagrams, meaning that the magnitudes have a zero
point systematic shift. Hence, we looked for a way to check the zero points of our magnitudes.
A simple (and the most accurate) way to do it would have been by making a direct comparison
with our photometry and 2MASS photometry (trough the photometric system transformation),
but it was not possible as the magnitude limits of 2MASS at SNR=10 are 15.8, 15.1, and 14.3
for J, H, and Ks filters respectively, which are the stars that saturate in our images. Nevert-
heless, a comparison was possible by means of a study published by Cioni et al. (2008). The
authors performed wide-field JHKs observations of M33 using WFCAM at UKIRT, referring
the astrometric and photometric calibration on the 2MASS point source catalog. Fortunately,
there are 10 sources in common with our sources which gave us the chance to compare their
To the standard system photometry 85
-0.4
-0.3
-0.2
-0.1
 0
 0.1
 0.2
 0.3
 0.4
 16  16.5  17  17.5  18
m
a
g C
 
-
 
m
a
g F
Ks
err(magC-magF)
Ks
H
J
Figura 2.26: Comparison between our photometric results and Cioni et al. (2008) for the J, H
and Ks filters,for the set of stars in common. The presence of small magnitude offsets between
both sets can be seen. We performed a simple average to estimate these offsets and found them
to be 0.05, -0.01 and -0.13 magnitudes for J, H, and Ks respectively. The applied offsets were
marked as horizontal lines in Figure ??, the vertical red line in the left corner represents the error
propagation for the magnitudes’ subtraction
magnitudes with ours by transforming our magnitudes to the 2MASS15.
The results of the comparisons are shown in Figure ?? for the J, H and Ks filters, for the
set of stars in common. The presence of small magnitude offsets between both sets can be
seen. As no additional trend becomes evident and being the number of stars to compare small,
we performed a simple average to estimate these offsets and found them to be 0.05, -0.01 and
-0.13 magnitudes for J, H, and Ks respectively. The applied offsets were marked as horizontal
lines in Figure ??, the vertical red line in the left corner represents the error propagation for the
magnitudes’ subtraction. Although individually small, they add up to one tenth of a magnitude
in the (H-Ks) color. These offsets were added to the zero-points calculated for our photometry.
The errors of applying these offsets derived from the comparison in the 2MASS system directly
in the magnitudes of the MKO system are smaller than the order of the photometric errors.
The errors in the final standard magnitudes were estimated by the error standard propaga-
tion: magErr =
√
(err2mag + err
2
apercor + err
2
const)
15The color transformations used are at http : //www.astro.caltech.edu/ ∼
jmc/2mass/v3/transformations/
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Object α(J2000.0) δ(J2000.0) J σJ H σH Ks σKs J -H H-Ks
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11)
NGC604-1 23.6331552 30.7691776 20.90 0.05 20.40 0.06 20.36 0.12 0.50 0.04
NGC604-2 23.6215694 30.7684922 20.37 0.04 19.71 0.04 19.52 0.06 0.66 0.19
NGC604-3 23.6391338 30.7695571 19.48 0.02 18.84 0.03 18.53 0.04 0.64 0.31
... ... ... ... ... ... ... ... ... ... ...
Table 2.8: Excerpt of the final photometry table available at electronic format at
http://fcaglp.fcaglp.unlp.edu.ar/ ceciliaf/thesis/JHKphotometry.tab. Column 1 lists the internal
objects Id., Columns 2 and 3 the celestial coordinates α and δ, respectively, Columns 4 - 9 contain
the measured J, H, and Ks magnitudes and errors, Column 10 and 11 list the colors J-H, H-Ks,
respectively.
The errors in the air mass and extinction were not included in the calculation since they
were an order of magnitude smaller than the aperture correction error.
Table 2.8 is an excerpt of the final photometry table which is available at electronic format
at http://fcaglp.fcaglp.unlp.edu.ar/∼ceciliaf/thesis/JHKphotometry.tab. Column 1 lists the in-
ternal objects Id., Columns 2 and 3 the celestial coordinates α and δ, respectively, Columns 4 -
9 contain the measured J, H, and Ks magnitudes and errors, Column 10 and 11 list the colors
J-H, H-Ks, respectively.
Capı´tulo3
Ana´lisis y resultados derivados de los datos de
banda ancha
3.1. Introduccio´n
En este Cap´ıtulo se describe el ana´lisis realizado y los resultados obtenidos con los datos
derivados de la fotometr´ıa de banda ancha de Gemini-NIRI en los filtros J, H y Ks. Los resulta-
dos aqu´ı presentados constituyen el aporte ma´s importante y novedoso de esta Tesis al estudio
de NGC604.
El presente Cap´ıtulo contiene las siguientes Secciones: •La ‘regio´n central’ y la ‘regio´n de
campo’ de NGC604: explica co´mo se definio´ el l´ımite entre dichas regiones; •Sobre el error in-
terno de la fotometr´ıa: detalla el ana´lisis llevado a cabo para examinar los errores fotome´tricos;
•Sobre la completitud de la fotometr´ıa: describe las magnitudes l´ımites para la completitud
de la fotometr´ıa; •Diagramas color-color y color-magnitud: describe los diagramas generados
a partir de la fotometr´ıa JHKs y el ana´lisis de las particularidades de los objetos en dichos
diagramas; •Contaminacio´n por objetos de campo: describe las diferencias entre los diagra-
mas obtenidos para la regio´n central de NGC604 y la regio´n del campo control; •Distribucio´n
espacial de los objetos con exceso IR: describe la ubicacio´n de las fuentes con exceso IR en
el campo de NGC604 y el ana´lisis de la distribucio´n de dichos objetos en el contexto de los
resultados de los estudios previos; •Fraccio´n de objetos con exceso IR: describe el ca´lculo
de la fraccio´n (total y por regiones) de objetos con exceso IR en NGC604 y su comparacio´n
con los resultados obtenidos para regiones de formacio´n estelar gala´cticas; •Objetos indivi-
duales estudiados previamente: lista algunos de los objetos individuales que fueron estudiados
previamente en la regio´n y sus caracter´ısticas en la fotometr´ıa JHKs de Gemini-NIRI.
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3.2. La ‘regio´n central’ y la ‘regio´n de campo’ de NGC 604
El presente Cap´ıtulo comienza con una definicio´n precisa de dos zonas en el campo de
NGC604 de las ima´genes de Gemini-NIRI, a las cuales se hara´ referencia en lo sucesivo como
la ‘regio´n central’ y la ‘regio´n de campo’ de NGC604.
Dada la compleja estructura espacial de NGC604 resulta dif´ıcil atribuirle un a´rea claramente
definida a la regio´n. Por otro lado, el a´rea ocupada por la regio´n dependera´ de los datos que
se este´n considerando para definirla. De este modo, por ejemplo, Israel & van der Kruit (1974)
definen, utilizando datos en radio (1415 MHz), que la estructura nebular de NGC604 esta´ com-
puesta por un nu´cleo de 48 pc y un halo de 380 pc de dia´metro, en tanto que Sandage &
Tammann (1974), con datos de placas fotogra´ficas (con filtro en Hα), le asignan un dia´metro
de 224 pc al nu´cleo y de 436 pc al halo. Entre medio de estos dos valores, en su estudio de
la poblacio´n estelar de masa intermedia de NGC604, Hunter et al. (1996) han considerado, de
acuerdo a sus datos, un dia´metro de ∼115 pc para el cu´mulo estelar central de NGC604.
En particular, para el presente estudio, es necesario definir un a´rea central para NGC604,
principalmente para dar cuenta de la ‘contaminacio´n’ debida a la presencia de objetos en la
l´ınea de la visual a NGC604, ubicados tanto delante como detra´s de la regio´n (los cuales en
proyeccio´n se encuentran en el campo de NGC604).
En el Cap´ıtulo 1 se hizo referencia al hecho de que el cu´mulo central de NGC604 presenta
una estructura denominada SOBA por su semejanza a la estructura de las Asociaciones OB,
cuyas estrellas esta´n dispersas ocupando una regio´n proyectada muy extendida, en contraste
por ejemplo, a la estructura de los SSCs. La estructura ‘abierta’ de NGC604 conlleva dos
consecuencias importantes para los estudios observacionales. Por un lado, resulta ma´s sencillo
resolver sus objetos individuales ya que se observan espacialmente (en proyeccio´n) separados
y, considerando la distancia a la que se encuentra NGC604 (1”= 4.1 pc) resulta un factor
esencial para su estudio. Por el otro lado, es ma´s dif´ıcil definir los l´ımites del cu´mulo basados
en la sobredensidad de objetos de NGC604 respecto al conteo de objetos de fondo, ya que
dicha sobredensidad no es evidente. En la Figura 3.1 se muestran los histogramas del nu´mero
de objetos respecto a las coordenadas, ascencio´n recta (RA, en el panel superior) y declinacio´n
(Dec, en el panel inferior), las l´ıneas negras representan el l´ımite de la regio´n definido mediante
los contornos de Paβ segu´n se explica en el siguiente pa´rrafo. En dichos gra´ficos se observa que
no existe una sobredensidad ostensible definida por la presencia del cu´mulo central de NGC604.
Dada la imposibilidad de especificar un l´ımite para la regio´n central de NGC604 y la regio´n
de objetos de campo a partir de ahora se hara´ referencia a estas regiones como la ‘regio´n
central’ y la ‘regio´n de campo’ respectivamente) en base a conteos estelares, se decidio´ utilizar
algu´n tipo de l´ımite trazado por la emisio´n nebular de la regio´n, de modo que se recurrio´ a
las ima´genes de banda angosta. Una forma posible para definir la regio´n central es considerar
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a
90 Ana´lisis y resultados derivados de los datos de banda ancha
 0
 10
 20
 30
 40
 50
 60
 23.615  23.62  23.625  23.63  23.635  23.64  23.645  23.65  23.655
RA
 0
 10
 20
 30
 40
 50
 60
 30.77  30.775  30.78  30.785  30.79  30.795  30.8
Dec
Figura 3.1: Histogramas del nu´mero de objetos por intervalo de ascencio´n recta (RA, en el panel
superior) y declinacio´n (Dec, en el panel inferior). Las l´ıneas negras marcan el l´ımite de la regio´n
definido mediante los contornos de Paβ.
un determinado nivel de contorno de emisio´n de alguna de las l´ıneas de recombinacio´n del
H, el cual es ionizado por las estrellas masivas del cu´mulo central (esto es conceptualmente
similar a definir los l´ımites como fue hecho en los estudios de Sandage & Tammann (1974)
e Israel & van der Kruit (1974) antes mencionados). Como se describio´ en el Cap´ıtulo 2, las
ima´genes de banda angosta fueron adquiridas con los filtros Paβ, Brγ y H2. En el rango
espectral cubierto por los dos primeros se incluyen las l´ıneas de recombinacio´n del hidro´geno:
Brγ (en λ=2.17 µm) y Paβ (en λ=1.28 µm). Dichas l´ıneas se originan durante la ca´ıda en
cascada del electro´n recapturado por el nu´cleo de H+, desde los niveles superiores de energ´ıa
hasta el nivel fundamental. En el transcurso de la ca´ıda en cascada, el electro´n puede pasar
por los estados excitados n=7→ n=4 o n=5→ n=3, en cuyo caso se producen las l´ıneas
de Brγ y Paβ respectivamente. La intensidad de la l´ınea de Paβ es ∼ 6 veces mayor que
la de la l´ınea de Brγ dado que, para una nebulosa a T∼ 10000 K y densidades ne=10
2
cm−3, en el caso de recombinacio´n B1, los cocientes teo´ricos de flujos son jPaβ/jHβ=0.162
y jBrγ/jHβ=0.0275 (Osterbrock & Ferland, 2006). Adema´s de la intensidad teo´rica de las
1El caso A de la teor´ıa de l´ıneas de recombinacio´n asume que todos los fotones emitidos en la nebulosa
escapan sin ser absorbidos, es decir, sin causar transiciones a niveles superiores. Este caso es una buena
aproximacio´n para nebulosas de muy baja densidad, o´pticamente delgadas en todas las l´ıneas de resonancia
(serie de Lyman). El caso de recombinacio´n B, es ma´s adecuado para la mayor´ıa de las nebulosas observables
y considera que cada foto´n de la serie de Lyman es absorbido varias veces y transformado (si n& 3) en
fotones de series ma´s bajas ma´s un foto´n Lyα o dos fotones de continuo (Osterbrock & Ferland, 2006).
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l´ıneas, otro efecto importante a considerar en el caso de las regiones de formacio´n estelar, es el
hecho de que las longitudes de onda ma´s cortas se encuentran ma´s afectadas por la absorcio´n del
polvo presente en el medio interestelar (el cociente de absorciones AJ/AK =0.282 /0.112=2.52
segu´n Rieke & Lebofsky, 1985). En el caso de zonas con mucha absorcio´n este efecto resultar´ıa
significativo, pero para las regiones externas de NGC604, la absorcio´n promedio del medio
interestelar, fuera de los nudos de emisio´n nebular, es de AV =0.3 mag (AK ∼ 0.034 mag)
segu´n el estudio de Churchwell & Goss (1999). Bajo estas consideraciones, se han utilizado los
contornos de Paβ correspondientes a un nivel de 5σ sobre la emisio´n de fondo para definir el
l´ımite de la regio´n central.
En la Figura 3.2 se muestra la imagen de Paβ, sobre la cual se ha graficado el contorno de
Paβ a 5σ sobre la emisio´n de fondo. Al contorno se le ha aplicado un suavizado mediante una
convolucio´n gaussiana de σconv =5 pix. Teniendo en cuenta este contorno, se definio´ la regio´n
central como el a´rea interior del c´ırculo que lo contiene.
Ya se ha mencionado en el Cap´ıtulo 2 que el campo de las ima´genes de Gemini-NIRI abarca
un a´rea cuadrada de ∼ 120′′×120′′ (1024×1024 pix2 de 0.117′′ pix−1) de los cuales, debido al
patro´n de dithering (85 pix) y a que no se consideran los objetos ubicados muy cerca del borde
de las ima´genes, el a´rea efectiva del campo con objetos que tienen fotometr´ıa PSF confiable es
de ∼ 105′′×105′′ (898×898 pix2), la cual equivale a un a´rea de 430×430 pc2. As´ı definida, el
a´rea de la regio´n central esta´ centrada en α=01h34m33s.14 y δ=+30°47′1′′.9, tiene un radio de
309 pix (∼150 pc), y abarca un a´rea de 69000 pc2. La regio´n de campo esta´ constitu´ıda por el
a´rea de la imagen exterior al c´ırculo y abarca una superficie de 117000 pc2. El factor de escala
entre las superficies de ambas regiones es∼ 0.59.
3.3. Sobre el error interno de la fotometrı´a
La tarea utilizada para realizar el ajuste de PSF, daophot-allstar, realiza tambie´n un
ca´lculo del error de las magnitudes medidas, segu´n lo detallado en el Cap´ıtulo 2. Una forma
de realizar un ana´lisis que permita evaluar cua´n confiable es el error calculado para la foto-
metr´ıa, consiste en agregar en las ima´genes estrellas ficticias cuyas ‘magnitudes verdaderas’ son
conocidas (ya que son las magnitudes asignadas). Las magnitudes de las estrellas ficticias se
miden siguiendo exactamente el mismo procedimiento realizado para medir las magnitudes de
las estrellas reales del campo (de hecho se vuelve a medir la fotometr´ıa sobre todas las estrellas,
reales ma´s ficticias, de la imagen). Las magnitudes medidas para las estrellas ficticias se com-
paran con las ‘magnitudes verdaderas’ de dichas estrellas y se obtiene la relacio´n entre el error
calculado y el ‘error verdadero’, es decir, el valor absoluto de la diferencia entre la ‘magnitud
verdadera’ y la ‘magnitud calculada’ de la fotometr´ıa, errv = |magV - magPSF |.
Las principales fuentes de error de la fotometr´ıa de acuerdo a las caracter´ısticas f´ısicas de
la regio´n central son:
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Figura 3.2: Imagen de Paβ, sobre la cual se ha graficado el contorno de Paβ a 5σ sobre la
emisio´n de fondo. Al contorno se le ha aplicado un suavizado mediante una convolucio´n gaussiana
de σconv =5 pix. Teniendo en cuenta este contorno, se definio´ la regio´n central de NGC604 como
el a´rea interior del c´ırculo que lo contiene.
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1. Errores producidos por el brillo observado de los objetos: en el campo de NGC604 hay
objetos que abarcan un amplio rango de brillos; los objetos muy de´biles (cercanos al
l´ımite de deteccio´n) o demasiado brillantes (cercanos a l´ımite de saturacio´n del detector)
presentan errores mayores. Los objetos que superan el l´ımite de saturacio´n no fueron
incluidos en la fotometr´ıa.
2. Errores producidos por poco contraste entre los objetos y la emisio´n nebular del medio: en
las regiones donde la emisio´n nebular es muy alta las fuentes puntuales presentan menor
contraste contra el fondo de emisio´n nebular; a este efecto se le suma que, en general, la
emisio´n nebular es variable en escalas espaciales pequen˜as y obtener un valor adecuado
para las cuentas de cielo del objeto presenta mayor dificultad en estas regiones. Por otro
lado, al ser una regio´n de formacio´n estelar, una gran cantidad de fuentes esta´n rodeadas
por su propia emisio´n nebular.
3. Errores producidos por la alta densidad objetos en una determinada regio´n de la imagen
(‘crowding’): como sucede en la parte central del cu´mulo de NGC604.
Debido a que la regio´n central y la regio´n de campo presentan caracter´ısticas de imagen
diferentes en cuanto a nebulosidad y poblacio´n estelar, se han considerado separadamente en
el estudio de los errores de la fotometr´ıa, a fin de poder analizar cada una de las fuentes de
error previamente mencionadas.
Para cada una de las dos regiones, se analizo´ la funcio´n de luminosidad en las bandas,
es decir se dividio´ el intervalo [magnitud m´ınima:magnitud ma´xima] en subintervalos de 0.5
magnitudes y se genero´ un histograma del nu´mero de estrellas por intervalo de magnitud. Para
cada banda se creo´ una nueva imagen con estrellas artificiales utilizando la tarea addstar. En
dichas ima´genes se agrego´ un nu´mero de estrellas artificiales equivalente al 10% del nu´mero
de estrellas reales en cada intervalo de magnitud, en cada regio´n. Las estrellas ficticias fueron
creadas usando el modelo de PSF generado para cada banda, con el fin de que se asemejen, lo
ma´ximo posible, a los objetos reales observados. La posicio´n de las estrellas ficticias agregadas
fue generada al azar por la tarea addstar. En la Figura 3.3 se muestra una imagen en la banda
J, en la cual se han marcado las estrellas artificiales agregadas en la regio´n central (c´ırculos
rojos) y en la regio´n de campo (c´ırculos azules).
En la Figura 3.4 se muestran tres diagramas donde se ha graficado la diferencia entre el valor
de la ‘magnitud verdadera’ y la ‘magnitud medida’ (magV−magPSF ), en funcio´n de la ‘magnitud
verdadera’ para cada una de las estrellas artificiales agregadas y medidas en las ima´genes de
bandas J (panel superior), H (panel medio) y Ks (panel inferior). Las barras de error representan
el error de la magnitud calculado por daophot-allstar en la fotometr´ıa PSF. Los s´ımbolos
rojos corresponden a las estrellas ficticias agregadas en la regio´n central y los azules a las
agregadas en la regio´n de campo. Como es de esperar, si se considera que el error calculado
por daophot-allstar no presenta ningu´n sesgo, los valores de (magV−magPSF ), a nivel
global, se encuentran distribuidos alrededor de cero y, para la mayor´ıa de los objetos se cumple
que (magV−magPSF )< err(magPSF ). Se advierte, lo´gicamente, que la dispersio´n de los puntos
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Figura 3.3: Imagen de la banda J sobre la cual se han marcado las estrellas ficticias agregadas
con la tarea addstar, en la regio´n central (c´ırculos rojos) y en la regio´n de campo (c´ırculos
azules).
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crece hacia las magnitudes ma´s de´biles. Vale aclarar que si bien en estos gra´ficos se ha incluido
todo el rango de magnitudes medidas, los objetos que finalmente sera´n considerados en este
estudio son aquellos con magnitudes menores que 21.5 para la banda J y menores que 20.5 para
las bandas H y Ks (estos l´ımites fueron derivados del ana´lisis de completitud que sera´ descripto
en la pro´xima Seccio´n). En los diagramas de la Figura 3.4 tambie´n se evidencian las otras dos
fuentes de error sen˜aladas previamente cuando se comparan los resultados obtenidos para las
magnitudes medidas en ambas regiones: en general, los valores de (magV - magPSF ) de las
estrellas ficticias agregadas en la regio´n central presentan mayor dispersio´n que el de los objetos
agregados en la regio´n de campo; esto se debe al alto nivel de ‘crowding’ y a la emisio´n nebular
(intensa y variable) de la regio´n central.
3.4. Sobre la completitud de la fotometrı´a
Las funciones de luminosidad para cada banda generadas en el ana´lisis del error interno de
la fotometr´ıa explicado en la Seccio´n precedente, contienen tambie´n informacio´n respecto del
l´ımite superior de las magnitudes medidas, es decir, los objetos ma´s de´biles medidos y, en conse-
cuencia, sobre la completitud de la fotometr´ıa. En la Figura 3.5 se muestran los histogramas que
representan la funcio´n de brillo para las bandas J, H y Ks correspondientes a todo el campo de
NGC604 (regio´n central + regio´n de campo), en los tres paneles superiores; a la regio´n central,
en los tres paneles de la segunda fila y a la regio´n de campo, en los tres paneles de la tercer
fila; los tres paneles inferiores corresponden a la diferencia (regio´n central - regio´n de campo),
realizada por intervalo de magnitud, de los histogramas correspondientes la regio´n central y a
la regio´n de campo (previo a realizar la resta, el nu´mero de objetos de la regio´n de campo fue
multiplicado por el factor de escalas entre las a´reas de las dos regiones, 0.59). Es importante
tener en cuenta que, como se explico´ en el Cap´ıtulo 2, la lista inicial de objetos a medir fue
generada corriendo la tarea daofind sobre una imagen (J+Ks), suma de la imagen final de la
banda J ma´s la imagen final de la banda Ks, por este motivo, los histogramas mostrados en la
Figura 3.5 contienen informacio´n significativa respecto a los objetos ‘medidos’ en cada banda
pero no respecto de los objetos ‘detectados’ en cada banda (ya que la lista original de objetos
fue una u´nica lista y no se genero´ haciendo una bu´squeda de objetos independiente para cada
uno de los filtros).
Segu´n la funcio´n de distribucio´n de masas estelares, el nu´mero de objetos debe ir en au-
mento conforme el brillo disminuye; el hecho de que en los histogramas comience a disminuir
en nu´mero de objetos a partir de una determinada magnitud es un efecto observacional; con
determinada configuracio´n instrumental no se pueden detectar/medir los objetos con magnitu-
des mayores a un determinado valor. Teniendo en cuenta este efecto, suele adoptarse el criterio
que establece que la fotometr´ıa es ‘completa’ hasta la magnitud correspondiente al intervalo
anterior al que contiene el mayor nu´mero de objetos. En los datos aqu´ı presentados, observando
los histogramas de la Figura 3.5, se concluye que dichas magnitudes corresponden a J=21.5,
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Figura 3.4: Diagramas de la diferencia entre el valor de la ‘magnitud verdadera’ y la ‘magnitud
medida’ (magV−magPSF ), en funcio´n de la ‘magnitud verdadera’ para cada una de las estrellas
artificiales agregadas y medidas en las ima´genes de bandas J (panel superior), H (panel medio)
y Ks (panel inferior). Las barras de error representan el error de la magnitud calculado por
daophot-allstar en la fotometr´ıa PSF. Los s´ımbolos rojos corresponden a las estrellas ficticias
agregadas en la regio´n central y los azules a las agregadas en la regio´n de campo.
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Figura 3.5: Histogramas que representan la funcio´n de brillo para las bandas J, H y Ks corres-
pondientes a todo el campo de NGC604 (regio´n central + regio´n de campo), en los tres paneles
superiores; a la regio´n central, en los tres paneles de la segunda fila y a la regio´n de campo, en
los tres paneles de la tercer fila; los tres paneles inferiores corresponden a la diferencia (regio´n
central - regio´n de campo), realizada por intervalo de magnitud, de los histogramas correspondien-
tes la regio´n central y a la regio´n de campo (previo a realizar la resta, el nu´mero de objetos de
la regio´n de campo fue multiplicado por el factor de escalas entre las a´reas de las dos regiones,
0.59).
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Figura 3.6: Distribucio´n de las incertezas de las magnitudes derivadas por allstar en funcio´n
de las magnitudes para los objetos en las tres bandas. La l´ınea vertical roja corresponde al valor
l´ımite en las magnitudes para las bandas H y Ks y la l´ınea vertical azul al de la banda J.
H=20.5 y Ks=20.5. Limitar las magnitudes a estos valores ma´ximos impone impl´ıcitamente
un l´ımite en las incertezas de la fotometr´ıa. La Figura 3.6 muestra la distribucio´n de incertezas
de las magnitudes derivadas por allstar en funcio´n de las magnitudes para los objetos en las
tres bandas. La l´ınea vertical roja corresponde al valor l´ımite en las magnitudes para las bandas
H y Ks y la l´ınea vertical azul al de la banda J.
En adelante, para los ana´lisis globales presentados en esta Tesis se considerara´n so´lo los
objetos con J< 21.5, H< 20.5 y Ks < 20.5, a menos que espec´ıficamente se indique otra cosa.
Un u´ltimo comentario relativo a la Figura 3.5 es que los 3 paneles inferiores, que correspon-
den a la resta, por intervalo de magnitud, entre los objetos de la regio´n central menos la regio´n
de campo, se evidencia la sobredensidad de fuentes de la regio´n central producida, natural-
mente por los objetos pertenecientes a la SOBA de NGC604. Por otro lado, puede observarse
que la distribucio´n de los histogramas de la resta se va desplazando levemente hacia valores
de magnitudes menores en las bandas J, H y Ks, efecto que se evidenciara´ en el diagrama CC
presentado en la siguiente Seccio´n.
3.5. Diagramas color-color y color-magnitud
Las Figuras 3.7 y 3.8 contienen los resultados fundamentales del estudio realizado en esta
Tesis. Dichas figuras muestran los diagramas color-color (CC) y color-magnitud (CM) respecti-
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vamente, generados con 692 objetos pertenecientes a la regio´n central, cuyas magnitudes fueron
medidas en las tres bandas y cumplen con J< 21.5, H< 20.5 y Ks < 20.5. En ambos diagramas
se graficaron como referencia, la ubicacio´n teo´rica de las estrellas de secuencia principal (MS2)
y de las gigantes (indicadas con ‘V’ y ‘III’, respectivamente), la ubicacio´n de ambas secuencias
corresponde a objetos no afectados por extincio´n y los valores fueron tomados de Tokuna-
ga (2000). Los vectores de extincio´n (graficados con un segmento rosa en ambos diagramas)
corresponden a una absorcio´n de AV =10.0 mag y se han generado utilizando los valores de
extincio´n derivados por Rieke & Lebofsky (1985). En el diagrama CM tambie´n se ha incluido la
ubicacio´n teo´rica de las estrellas supergigantes y la correspondiente a las estrellas de secuencia
principal de edad cero (ZAMS), indicadas con las letras ‘I’ y ‘z’ respectivamente. Las magni-
tudes para las estrellas OV en el diagrama CM fueron extra´ıdas de Martins & Plez (2006),
las correspondientes a las estrellas de ZAMS fueron extra´ıdas de Hanson et al. (1997) y las
magnitudes K de las estrellas supergigantes se calcularon usando el color (V-K) de Tokunaga
(2000) junto con las magnitudes en la banda V publicadas por Wegner (2007). Las magnitu-
des observadas de los objetos de la fotometr´ıa fueron transformadas a magnitudes absolutas
usando el mo´dulo de distancia correspondiente a M33 (mV -MV =24.62). Finalmente, en este
diagrama se han incluido, como referencia, dos objetos masivos jo´venes, pertenecientes a la
V´ıa La´ctea, previamente estudiados: S106 IRS24, una protoestrella clasificada como objeto de
Clase 0 (Furuya et al., 1999) y la fuente NGC 2024 IRS2, que fue originalmente identificada
como una regio´n UCHii, pero en el estudio realizado por Bik et al. (2003), se ha sugerido que
este objeto debe ser una estrella joven de gran masa rodeada por un disco que contiene polvo.
Dado que las escalas de tiempo que rigen la formacio´n y evolucio´n de las estrellas masivas son
extremadamente cortas (de pocos millones de an˜os), ‘una estrella joven masiva’ es un objeto
que se encuentra ligado a episodios de formacio´n estelar reciente.
En la Figura 3.7, diagrama CC, pueden distinguirse varios grupos de objetos:
Alrededor de (H-Ks)∼ 0.15 y (J-H)∼ 0.8, hay un grupo numeroso de objetos constituido
principalmente por estrellas de MS con extincio´n y estrellas evolucionadas en la fase de
gigantes. Este grupo de objetos se extiende siguiendo los vectores de extincio´n hacia
valores mayores de (H-Ks) y (J-H) al encontrarse afectados por la absorcio´n creciente
del medio interestelar.
Alrededor de (H-Ks)∼ 0.0 y (J-H)∼ 0.0, se encuentra un grupo, no muy numeroso, de
estrellas masivas de MS con poca extincio´n.
Hacia la derecha del vector de extincio´n correspondiente a una estrella tipo O6-8V, hay
un grupo importante de objetos que presentan exceso infrarrojo (exceso IR), es decir,
objetos cuya magnitud en la banda Ks es ma´s brillante que lo que cabe esperar para un
2MS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Main Sequence’ (secuencia principal).
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objeto estelar tanto de la secuencia principal como evolucionado. El exceso IR se mide
como la distancia a la l´ınea de extincio´n correspondiente a una estrella 06-08V. Cabe
aclarar que dicho exceso IR no es consecuencia de la extincio´n producida por el polvo
del medio interestelar (en cuyo caso, los objetos se desplazan a lo largo de la direccio´n
de los vectores de extincio´n), sino que es causado por material, gas y polvo, a alta tem-
peratura, ubicado en los alrededores inmediatos de una fuente central. Es decir que el
desplazamiento de los objetos en el diagrama CC, hacia valores de (H-Ks) altos, es pro-
ducido por un feno´meno ‘circumestelar’ y no interestelar (Stahler & Palla, 2004). Como
se menciono´ en el Cap´ıtulo 1, en regiones de formacio´n estelar masiva como NGC604,
estos objetos con exceso IR pueden estar principalmente relacionados con objetos ma-
sivos jo´venes (MYSOs) probablemente todav´ıa en el proceso de formacio´n, y en menor
nu´mero con objetos evolucionados como estrellas supergigantes B[e] y tipo Of (con l´ıneas
de emisio´n) y estrellas WR. Tambie´n en el Cap´ıtulo 1 se ha hecho referencia a que las
estrellas tipo WR y los objetos ma´s evolucionados en la regio´n ya han sido estudiados por
varios autores. El estudio fotome´trico de esta Tesis se focaliza en la poblacio´n masiva ma´s
joven de NGC604, es decir en los objetos candidatos a MYSOs, los cuales se describira´n
y analizara´n ma´s detalladamente en las pro´ximas Secciones.
Tanto en el diagrama CC como en el CM, los objetos con exceso IR se han discriminado en
cuatro grupos de acuerdo a la ‘medida’ del exceso IR que presentan:
1. Los cuadrados rojos representan objetos con exceso IR extremo (excIR3), para estos
objetos el exceso IR es al menos tres veces mayor que su incerteza en (H-Ks), es decir:
excIR3 > 3×err(H-Ks)
2. Los c´ırculos azules corresponden a los objetos con un exceso IR importante pero no
extremo (excIR2), para los cuales se cumple que:
2×err(H-Ks) < excIR2 ≤ 3×err(H-Ks)
3. Los c´ırculos verdes (excIR1) cumplen con:
1×err(H-Ks) < excIR1 ≤ 2×err(H-Ks)
4. Los tria´ngulos negros presentan exceso IR (excIR0) dentro de sus incertezas en el color
(H-Ks), de modo que:
excIR0 ≤ 1×err(H-Ks)
La incerteza en los colores fue calculada mediante la propagacio´n cano´nica de errores:
err(H −Ks) =
√
err(H)2 + err(Ks)2 y err(J − H ) =
√
err(J)2 + err(H)2.
En general, como es de esperarse, las barras de error de los objetos con exceso IR suelen
ser mayores que las de los objetos que presentan colores esta´ndares en el mismo rango de
magnitudes.
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En adelante, cuando se haga referencia a los objetos que presentan exceso IR, se considerara´n
los objetos pertenecientes a los grupos excIR1, excIR2 y excIR3 indistintamente, a menos que
se indique otra cosa. Los objetos con excIR0 no sera´n considerados como objetos con exceso IR
ya que la incerteza en su color (H-Ks) podr´ıa situarlos en la posicio´n de ‘objetos normales’.
En la Figura 3.9 se han incluido, a modo ilustrativo, los diagramas CC (panel superior)
y CM (panel inferior) de los objetos pertenecientes a la regio´n de campo. Al comparar estos
diagramas con los de la regio´n central, es evidente que la regio´n de campo posee menos objetos
con exceso IR, ma´s aun considerando que los objetos incluidos en estos diagramas corresponden
a la regio´n de campo total cuya a´rea es un factor ∼ 1.7 ma´s grande que la regio´n central. Una
comparacio´n ma´s precisa entre los diagramas CC de ambas regiones se realizara´ en la siguiente
Seccio´n al considerar la contaminacio´n por objetos de campo.
3.6. Contaminacio´n por objetos de campo
Antes de continuar con el ana´lisis derivado de los diagramas CC y CM es necesario estudiar
cua´l es la contribucio´n de los objetos de campo en dichos diagramas.
Con la expresio´n ‘objetos de campo’ se hace referencia a los objetos que no esta´n f´ısicamente
vinculados a NGC604 pero que, en proyeccio´n, se encuentran dentro del campo de la regio´n
de estudio. Los objetos de campo pueden estar ubicados en la l´ınea de la visual por delante
de NGC604 o bien, pueden estar ma´s alejados, ubicados por detra´s de NGC604 (en ciertas
oportunidades se hara´ referencia a estos objetos como objetos de ‘foreground’ y ‘background’
respectivamente, ya que es la forma en que se los denomina comu´nmente en la literatura).
Los objetos de campo de foreground pueden ser objetos estelares pertenecientes tanto a la V´ıa
La´ctea como a M33, los de objetos de background pueden ser fuentes estelares de M33 y
objetos no estelares ma´s distantes como galaxias y quasares.
Con el fin de estimar la contaminacio´n por objetos pertenecientes a la V´ıa La´ctea se uti-
lizo´ el modelo de s´ıntesis de poblacio´n estelar gala´ctica de Besancon3. Se realizo´ una simulacio´n
para el campo observado la cual dio´ como resultado que la contaminacio´n de estrellas de la
V´ıa La´ctea en el a´rea observada es so´lo de 6 objetos: son estrellas de secuencia principal entre
las cuales dominan las de tipo F, pertenecen a la poblacio´n de disco de la galaxia y todas se
encuentran ubicadas a una distancia menor a 3 kpc.
Para el estudio de esta Tesis es principalmente importante examinar, con detalle, la conta-
minacio´n de los objetos de campo que puedan ubicarse en las mismas regiones de los diagramas
CC y CM ocupadas por los MYSOs, lo cual podr´ıa generar identificaciones erro´neas de MYSOs
3http : //model.obs− besancon.fr/
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Figura 3.7: Diagrama color-color generado con 692 objetos pertenecientes a la regio´n central,
con J< 21.5, H< 20.5 y Ks < 20.5. Se graficaron como referencia, la ubicacio´n teo´rica de las
estrellas de MS y de las gigantes (indicadas con ‘V’ y ‘III’, respectivamente). Los vectores de
extincio´n (segmentos rosa) corresponden a una absorcio´n de AV =10.0 mag. Los objetos con
exceso IR se han discriminado en cuatro grupos de acuerdo a la ‘medida’ del exceso que presentan:
I) Cuadrados rojos: objetos con exceso IR extremo, excIR3 > 3×err(H-Ks). II) Cı´rculos azules:
objetos con un exceso IR importante pero no extremo, 2×err(H-Ks) < excIR2 ≤ 3×err(H-Ks).
III) Cı´rculos verdes, 1×err(H-Ks) < excIR1 ≤ 2×err(H-Ks). IV)Tria´ngulos negros: presentan
exceso IR dentro de sus incertezas en el color (H-Ks), excIR0 ≤ 1×err(H-Ks).
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Figura 3.8: Diagrama color-magnitud generado con 692 objetos pertenecientes a la regio´n cen-
tral, con J< 21.5, H< 20.5 y Ks < 20.5. Se graficaron como referencia, la ubicacio´n teo´rica de las
estrellas de ZAMS, MS, gigantes y supergigantes (indicadas con ‘z’, ‘V’, ‘III’ y ‘I’, respectivamen-
te). El vector de extincio´n (segmento rosa) corresponde a una absorcio´n de AV =10.0 mag. Los
objetos con exceso IR se han discriminado en cuatro grupos de acuerdo a la ‘medida’ del exceso que
presentan: I) Cuadrados rojos: objetos con exceso IR extremo, excIR3 > 3×err(H-Ks). II) Cı´rculos
azules: objetos con un exceso IR importante pero no extremo, 2×err(H-Ks) < excIR2 ≤ 3×err(H-
Ks). III) Cı´rculos verdes, 1×err(H-Ks) < excIR1 ≤ 2×err(H-Ks). IV)Tria´ngulos negros: presen-
tan exceso IR dentro de sus incertezas en el color (H-Ks), excIR0 ≤ 1×err(H-Ks). Tambie´n se
han incluido, como referencia, dos objetos gala´cticos bien conocidos: S106 IRS24, una protoes-
trella clasificada como objeto de Clase 0 y NGC 2024 IRS2, una estrella joven y masiva con un
disco de polvo a su alrededor. Las magnitudes observadas de los objetos de la fotometr´ıa fue-
ron transformadas a magnitudes absolutas usando el mo´dulo de distancia correspondiente a M33
(mV -MV =24.62).
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Figura 3.9: Diagramas color-color (panel superior) y color-magnitud (panel inferior) de los
objetos pertenecientes a la regio´n de campo.
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y, en consecuencia, una sobrestimacio´n de su nu´mero. Si bien se espera que la contaminacio´n
por objetos de campo no sea dominante4, es necesario examinar la presencia y ubicacio´n de
los objetos de campo, particularmente en el diagrama CC. Con este fin se generaron, separada-
mente, los diagramas CC correspondientes a los objetos de la regio´n central y de la regio´n de
campo definidas en las Secciones precedentes. Obviamente, ambos diagramas incluyen objetos
de campo (no pertenecientes a NGC604) y resulta imposible discriminarlos fehacientemente
si so´lo se cuenta con datos fotome´tricos. Sin embargo, los diagramas generados por separado
permiten obtener una idea de la distribucio´n global de los objetos pertenecientes a ambas re-
giones y, con dicha informacio´n, se puede realizar una resta estad´ıstica de los objetos de campo
presentes en el diagrama de los objetos de la regio´n central. La resta no se realiza sobre objetos
individuales sino sobre el nu´mero de objetos por secciones cuadradas del diagrama CC, segu´n
se explica a continuacio´n.
Dado que la regio´n central y la regio´n de campo tienen distinta superficie y que se desea
realizar una resta estad´ıstica de objetos, los diagramas CC se han generado como diagramas de
densidad (tambie´n llamados ‘diagramas de Hesse’). Dichos diagramas son, conceptualmente,
histogramas en dos dimensiones, para los cuales se han considerado intervalos (cuadrados) de
0.05 mag en (H-Ks) y (J-H). En la Figura 3.10 se muestran tres diagramas CC generados como
diagramas de densidad; el panel superior corresponde al diagrama CC de los objetos ubicados
en la regio´n central (este diagrama incluye objetos propios de NGC604 + objetos de campo),
el panel central corresponde al diagrama de los objetos ubicados en la regio´n de campo (al
nu´mero de objetos de cada intervalo de este histograma se lo multiplico´ por el factor 0.59 que
es la relacio´n de escala entre las a´reas de las regiones consideradas). Finalmente, en el panel
inferior se muestra la resta estad´ıstica de objetos de ambos diagramas, (regio´n central-regio´n
de campo). Esta resta fue aplicada al nu´mero de objetos de cada diagrama, en secciones cua-
dradas de 0.05mag×0.05mag. La escala de colores utilizada en los diagramas indica el nu´mero
de objetos en cada intervalo segu´n la referencia ubicada en el margen derecho de cada diagrama.
En la Figura 3.10 tres diferencias fundamentales entre la distribucio´n de objetos en la regio´n
central y el campo de control resultan evidentes al comparar sus respectivos diagramas CC, y
quedan claramente expuestas en el panel inferior correspondiente a la resta de los diagramas
CC de ambas regiones.
1. El diagrama correspondiente a la regio´n de campo (panel del medio) pra´cticamente no
presenta objetos hacia valores de (H-Ks)> 0.25, que es la zona del diagrama ocupada por
fuentes con exceso IR, mientras que, para regio´n central (panel superior) la distribucio´n
de objetos se extiende ostensiblemente hacia la derecha, poblando la regio´n de objetos
4En el Cap´ıtulo 1 se menciono´ el hecho de que NGC604 se encuentra en una posicio´n muy favorable
desde el punto de vista observacional: su direccio´n esta´ fuera del plano de la Vı´a La´ctea (long=133°.75590,
lat=-31°.17901) y se encuentra ubicada en la periferia de M33, galaxia a la cual se la observa casi de frente,
con un a´ngulo de inclinacio´n i= 57°.
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Figura 3.10: Diagramas color-color (en forma de diagramas de densidad). Panel superior: ob-
jetos ubicados en la regio´n central (este diagrama incluye objetos propios de NGC604 + objetos
de campo). Panel central: fuentes pertenecientes a la regio´n de campo (cada intervalo fue multi-
plicado por el factor de escala entre las a´reas de las regiones). Panel inferior: resta estad´ıstica de
objetos de ambos diagramas, (regio´n central - regio´n de campo).
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con exceso IR.
2. Hay una poblacio´n de estrellas masivas de MS y gigantes con poca extincio´n, ubicadas
alrededor de (H-Ks)∼ 0.0 y (J-H)∼ 0.0, evidentemente presentes en la regio´n central y
ausentes en la regio´n de campo. Estos son objetos pertenecientes a NGC604.
3. En el panel inferior aparece claramente (tambie´n se nota comparando los diagramas
de ambas regiones aunque es menos evidente) un grupo de objetos alrededor de (H-
Ks)∼ 0.25 y (J-H)∼ 1.0, estrellas gigantes rojas del disco de M33 con extincio´n.
En s´ıntesis, la mayor´ıa de los objetos de campo incluidos en el diagrama CC de la regio´n
central corresponden a la nube de puntos grises en la Figura 3.7, ubicados alrededor de (H-
Ks)∼ 0.1 y (J-H)∼ 0.75. Estas fuentes son estrellas de tipo espectral G -M de MS y gigantes
rojas enrojecidas pertenecientes a M33 (recordar que el modelo de Besanson so´lo estimo´ 6
objetos de la V´ıa La´ctea en el campo).
3.7. Distribucio´n espacial de los objetos con exceso IR
En las Secciones precedentes se menciono´ que, entre los objetos que pueden presentar ex-
ceso IR intr´ınseco se encuentran todos aquellos que tienen envolturas circumestelares, ya sean
objetos evolucionados, como estrellas gigantes Of y B[e], estrellas WR y Be con discos circu-
mestelares, as´ı como tambie´n objetos muy jo´venes (en formacio´n). En estos u´ltimos el exceso IR
se origina en el gas y polvo localizado en los alrededores del objeto, el cual es calentado a altas
temperaturas por la fuente central. Dicho material puede ser parte de la nube originaria (que
au´n no fue disipada por la nueva estrella) o puede ser material que forma un disco de acrecio´n
alrededor del objeto en formacio´n todav´ıa en proceso de contraccio´n (Stahler & Palla, 2004).
En particular, con las observaciones utilizadas en el presente estudio, debido a la distancia a la
que se encuentra NGC604, entre las fuentes con exceso IR se espera encontrar principalmente,
fuentes candidatas MYSOs y no objetos en formacio´n de masa intermedia o baja.
La Figura 3.11 muestra la distribucio´n global en el campo de NGC604de los 692 objetos
de la regio´n central que fueron graficados en los diagramas CC y CM de las Figuras 3.7 y
3.8, respectivamente. La imagen de fondo corresponde a la banda Ks y se han superpuesto
los contornos del continuo de radio en 8.44 GHz adaptados del trabajo de Churchwell & Goss
(1999), en los cuales se han sen˜alado los picos de emisio´n con las letras A, B, C, D y F, siguiendo
la notacio´n de los autores en el mencionado estudio. Los c´ırculos amarillos sen˜alan la posicio´n
de las fuentes que no presentan exceso IR, los rombos negros corresponden a los objetos con
excIR0, los c´ırculos verdes con excIR1, los c´ırculos azules con excIR2 y los cuadrados rojos a los
objetos con exceso IR extremo, excIR3.
La Figura 3.12 es una ampliacio´n de la regio´n central de la Figura 3.11, que abarca el a´rea
limitada por los contornos en el continuo de radio. En esta figura se han suprimido la imagen
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de fondo y los objetos que no presentan exceso IR (c´ırculos amarillos de la Figura 3.11), con el
fin de resaltar la distribucio´n de los objetos con exceso IR en relacio´n a los contornos de 8.44
GHz.
En la Figura 3.11 (y ma´s claramente en la Figura 3.12) se observa que los objetos con exceso
IR se agrupan principalmente en las regiones de emisio´n nebular intensa (donde pra´cticamente
no se encuentran objetos sin exceso IR, excepto algunos ubicados entre los nudos de emisio´n A
y B) siguiendo los contornos delineados por la emisio´n en el continuo de radio. En particular,
los objetos con excIR3, se localizan formando grupos en los picos de emisio´n A, B y C mientras
que, en el ma´ximo D hay un grupo importante de objetos con excIR1 y excIR2. En la regio´n
situada al norte de A-B y al este de C-D hay un grupo de objetos dispersos con excesos IR de
todas las medidas.
En el Cap´ıtulo 4 se analizara´ la ubicacio´n de los objetos con exceso IR en relacio´n a la
distribucio´n de las distintas componentes del medio interestelar de la regio´n. Pero es interesante
mencionar ahora que en el estudio de Churchwell & Goss (1999), los autores concluyen que son
necesarias de cinco a ocho estrellas de tipo espectral O5 III para generar la ionizacio´n medida
en esas zonas. Si se examina con detalle la Figura 3.12 y se cuenta la cantidad de objetos
con exceso IR ubicados en los ma´ximos de radio, se obtiene que hay una cantidad comparable
de objetos en dichos nudos. En particular, para la regio´n coincidente con el ma´ximo A, Ma´ız-
Apella´niz et al. (2004) en un exhaustivo estudio de las distintas fases de la componente gaseosa
de NGC604, sen˜alan la existencia de una regio´n Hii ‘llena’ (en el estudio citado los autores
utilizan la expresio´n ‘filled Hii’ para diferenciarla de las ‘superficies Hii’), en la que podr´ıan
estar da´ndose procesos de formacio´n estelar.
La distribucio´n espacial de los objetos con exceso IR tambie´n es consistente con un es-
tudio realizado por Tosaki et al. (2007). En dicho estudio, basados en observaciones de las
transiciones del 12CO, J=1-0 y J=3-2 en 115 GHz (∼ 2.607 mm) y 345 GHz (∼ 0.869 mm)
respectivamente, los autores deducen que el gas molecular que ocupa la regio´n del arco coin-
cidente con los contornos C-D y su extensio´n hacia el este, presenta condiciones apropiadas
de altas temperaturas (T∼ 60 K) y altas densidades (nH2 > 10
3 − 104 cm−3) para propiciar
y sostener actualmente procesos de formacio´n estelar masiva. En Figura 3.13, tomada de la
publicacio´n del mencionado estudio, puede observarse la ubicacio´n del gas molecular junto con
los valores que toma el cociente de CO(J=3-2)/CO(J=1-0) segu´n se indica en la escala de
colores en el borde superior de gra´fico del panel izquierdo. En ese mismo trabajo los autores
proponen un escenario de formacio´n estelar secuencial en la regio´n, en el cual el cu´mulo cen-
tral de NGC604, comprime el material molecular ubicado hacia el sur, generando una regio´n
propicia para la formacio´n de una segunda generacio´n estelar. Como se ha mencionado en el
Cap´ıtulo 1, este escenario es reafirmado en un estudio recientemente publicado por Miura et al.
(2010) en el cual analizan datos obtenidos de observaciones interferome´tricas de alta resolucio´n
de 12CO, junto con HCN y continuo de radio en 89 GHz. Finalmente, utilizando observaciones
de NGC604 tomadas de bases de datos pu´blicas de varios instrumentos y en distintas bandas,
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Relan˜o & Kennicutt (2009) respaldan muchos de los resultados de los estudios previos antes
mencionados.
3.8. Fraccio´n de objetos con exceso IR
Conteo a escala global
A partir de la informacio´n derivada del ana´lisis del diagrama CC y teniendo en cuenta la
contaminacio´n por objetos de campo en la regio´n central, se ha calculado la fraccio´n total de
fuentes que presentan exceso IR en el cu´mulo de NGC604, con el fin de ‘situar’ a NGC604 en
el contexto de otras regiones de formacio´n estelar conocidas.
Esta idea fue motivada por un interesante estudio realizado por Haisch et al. (2001), quienes
basa´ndose en datos de siete regiones de formacio´n estelar en la V´ıa La´ctea, han encontrado una
correlacio´n entre la fraccio´n de fuentes que presentan exceso IR (ηIR) y la edad del cu´mulo. Las
consideraciones tenidas en cuenta para calcular ηIR se encuentran detalladas en Haisch et al.
(2000). Con los datos derivados de la fotometr´ıa infrarroja obtenidos en esta Tesis, fue posible
aplicar al cu´mulo de NGC604 un ana´lisis similar al seguido por Haisch et al. (2001). En los
siguientes pa´rrafos se describe dicho ana´lisis y los resultados obtenidos.
En las secciones precedentes se menciono´ que el nu´mero total de objetos en la regio´n central
es de 692 (dentro de los l´ımites de la completitud, J= 21.5, H=20.5 y Ks=20.5), el nu´mero de
objetos, bajo las mismas condiciones, pertenecientes a la regio´n de campo (habiendo corregido
por el factor de escala entre las a´reas de las dos regiones) es de 566, con lo cual, en primera
aproximacio´n puede decirse que, en los datos con los que se realizo´ este estudio, el nu´mero
de objetos propios de NGC604 es 126. Ahora bien, los objetos con exceso IR ma´s confiable
(aquellos pertenecientes a los grupos excIR1, excIR2 y excIR3) en la regio´n central suman 87
y en la regio´n de campo son 13. Bajo una suposicio´n sencilla pero va´lida, se puede considerar
una correccio´n por contaminacio´n con objetos de background/foreground, restando esos 13
objetos al nu´mero de fuentes con exceso IR en la regio´n central. Entonces, ηIR en la regio´n
central esta´ dada por 74/126 (∼ 59%)5. Los nu´meros absolutos de objetos representan una
cota m´ınima; si se considera el efecto de la extincio´n en la regio´n central ambos valores se vera´n
afectados en forma semejante y el cociente se mantendra´ alrededor del valor calculado.
Como se menciono´ en el Cap´ıtulo 1, la edad para el cu´mulo central de NGC604 fue calculada
por varios autores y la mayor´ıa de ellos converge a un valor de 3-5×106 an˜os. Con estos datos
es posible incluir a NGC604 en el diagrama de ηIR pertenecientes a un cu´mulo en funcio´n
de la edad del cu´mulo. La Figura 3.14 muestra dicho diagrama con los cu´mulos gala´cticos
considerados por Haisch et al. (2001) en donde se ha agregado un nuevo punto (indicado con
5Vale notar que este ca´lculo ha sido ‘conservador’ ya que no se han considerado los objetos pertenecientes
al grupo excIR0 que, de acuerdo a su definicio´n, son fuentes con exceso IR dentro de sus barras de error.
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Figura 3.11: Distribucio´n global en el campo de NGC604, de los 692 objetos de la regio´n central
que fueron graficados en los diagramas CC y CM de las Figuras 3.7 y 3.8, respectivamente. La
imagen de fondo corresponde a la banda Ks y se han superpuesto los contornos del continuo de
radio en 8.44 GHz adaptados del trabajo de Churchwell & Goss (1999), en los cuales se han
sen˜alado los picos de emisio´n con las letras A, B, C, D y F, siguiendo la notacio´n de los autores.
Los c´ırculos amarillos sen˜alan la posicio´n de las fuentes que no presentan exceso IR, los rombos
negros los objetos con excIR0, los c´ırculos verdes excIR1, los c´ırculos azules excIR2 y los cuadrados
rojos los objetos con exceso IR extremo, excIR3.
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Figura 3.12: Ampliacio´n de la regio´n central de la Figura 3.11, que abarca el a´rea limitada por
los contornos en el continuo de radio a 8.44 GHz. En esta Figura se han suprimido la imagen de
fondo y los objetos que no presentan exceso IR (c´ırculos amarillos de la Figura 3.11), con el fin
de resaltar la distribucio´n de los objetos con exceso IR en relacio´n a los contornos de 8.44 GHz.
Figura 3.13: Figura tomada de Tosaki et al. (2007), donde se muestra la distribucio´n del gas
molecular que presenta condiciones apropiadas (de altas temperaturas y densidades) para propiciar
y sostener actualmente procesos de formacio´n estelar masiva.
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Figura 3.14: Diagrama de la fraccio´n de objetos con exceso IR pertenecientes a un cu´mulo en
funcio´n de la edad del cu´mulo. En este diagrama aparecen los cu´mulos considerados por Haisch
et al. (2001) y se ha agregado un nuevo punto (indicado con un cuadrado rojo) perteneciente a
NGC604.
un cuadrado rojo) perteneciente a NGC604.
Como puede observarse, NGC604 se ubica por encima del ajuste de m´ınimos cuadrados rea-
lizado para los datos del estudio mencionado. Es importante notar que, en el caso de NGC604,
ηIR fue calculada con fotometr´ıa en las bandas JHKs, mientras que en los datos de los dema´s
cu´mulos los autores incluyeron la banda L. Se espera que los datos en la banda L, incrementen
ηIR en un promedio del 10% (ver los resultados de Haisch et al., 2001), con lo cual, si se
incluyeran datos de la banda L para NGC604, su ubicacio´n en el diagrama se desplazar´ıa a un
punto muy por encima del ajuste, es decir, NGC604 presentar´ıa un valor de ηIR significativa-
mente mayor de lo esperado para un cu´mulo de ∼ 4×106 an˜os, segu´n el comportamiento de
los cu´mulos gala´cticos analizados.
Este resultado podr´ıa deberse a la presencia de una nueva generacio´n de objetos masivos
recientemente formados (o en proceso de formacio´n). Estos objetos podr´ıan generar un incre-
mento en el nu´mero de fuentes con exceso IR, mientras que la determinacio´n de la edad del
cu´mulo sigue siendo aun dominada por la generacio´n previa de estrellas masivas. La presencia
de una segunda generacio´n de estrellas en los alrededores de zonas de formacio´n estelar masiva
ha sido propuesta y afirmada en base a evidencia observacional en varias regiones desde hace
ma´s de dos de´cadas (Walborn & Parker, 1992; Brandner et al., 2001) y, como se menciono´ an-
teriormente, en particular para el caso de NGC604, en estudios previos se ha sen˜alado en la
posibilidad de que en la regio´n se este´n produciendo actualmente procesos de formacio´n estelar.
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Un u´ltimo comentario respecto al ana´lisis de ηIR es que al incluir a NGC604 en el diagrama
de la Figura 3.14, se esta´ comparando su ubicacio´n relativa a una regresio´n que fue generada
con cu´mulos gala´cticos mucho menos masivos que NGC604 y, al mismo tiempo, se esta´ asu-
miendo que los objetos con exceso IR detectados en este estudio son candidatos a objetos
masivos en formacio´n (ver Figura 3.8). En el estudio realizado por Haisch et al. (2001), los
autores relacionan las fuentes con exceso IR a fuentes con discos circumestelares y concluyen
que, inicialmente, la fraccio´n de fuentes con discos es muy alta (& 80%) y decrece ra´pidamente
con la edad creciente del cu´mulo. De este modo, la mitad de las estrellas pierden sus discos en
los primeros 3×106 an˜os y calculan que la vida media de los discos, considerada a nivel global,
es del orden de 6×106 an˜os (siendo e´sta la escala de tiempo en que pra´cticamente todas las
estrellas de un cu´mulo pierden sus discos). Si bien cada vez hay ma´s estudios con observaciones
que muestran la existencia de discos alrededor de estrellas masivas (ver Kraus et al. (2010),
Follert et al. (2010), Schreyer et al. (2006) y Chini et al. (2004), entre muchos otros), como se
menciono´ en otras oportunidades, la existencia de estos discos es todav´ıa un tema de discusio´n.
De todo modos, el alto valor ηIR encontrado para NGC604 es ostensible y ser´ıa interesante
poder ubicar ma´s regiones gigantes de formacio´n estelar masiva (en la escala de NGC604 y 30
Dor) en dicho diagrama para comprobar si existe una tendencia de los cu´mulos de alta masa
a presentar una fraccio´n mayor de objetos con exceso IR y, si tal tendencia existiese, encontrar
su origen (vinculado a discos alrededor estrellas masivas o tal vez a otro mecanismo). Por otro
lado, son necesarias nuevas observaciones espectrosco´picas, detalladas y focalizadas en el es-
tudio individual de los objetos candidatos a MYSOs identificados en NGC604, para confirmar
su verdadera naturaleza y estudiar en detalle el material circumestelar y las condiciones f´ısicas
que dan lugar al exceso IR en dichas fuentes (tal estudio, obviamente, tambie´n esta´ vinculado
a encontrar la causa del alto valor de ηIR, en particular para NGC604).
Conteo de objetos por regiones
Se ha realizado tambie´n un conteo de objetos con exceso IR en subregiones dentro de
NGC604. La idea fue calcular el valor de ηIR para las regiones seleccionadas y ubicarlas en el
diagrama de ηIR vs. edad del cu´mulo, segu´n el valor de ηIR obtenido. Luego, bajo la suposicio´n
de que la regresio´n encontrada por Haisch et al. (2001) a partir de dicho diagrama, es aplicable
a las subregiones individuales de NGC604, es posible asignarles una edad estimativa y analizar
el resultado obtenido en el contexto general de lo que se conoce de toda la regio´n.
Las regiones individuales fueron ubicadas con centros coincidentes en los centros de las
posiciones de los ma´ximos de emisio´n en continuo de radio a 8.44 GHz, para los nudos A-
F del estudio de Churchwell & Goss (1999), ma´s una regio´n adicional denominada X. Dicha
regio´n se encuentra ubicada en una de las cavidades principales de NGC604, fuera de la regio´n
global abarcada por emisio´n en continuo de radio. La mayor´ıa de los objetos de X pertenecen
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la componente principal de la SOBA de NGC604. El a´rea ocupada por X contiene una alta
concentracio´n de estrellas masivas evolucionadas, clasificadas como WR en estudios previos
(ver Figura 3.17 y la descripcio´n de tales fuentes en la siguiente Seccio´n). Todas las regiones
tienen un radio de 4′′, que a la distancia de NGC604 corresponde aproximadamente a 16.5 pc,
de modo que la dimensio´n de las regiones es del orden de magnitud de las dimensiones de las
asociaciones OB y regiones de formacio´n estelar masiva gala´cticas. La Figura 3.15 muestra la
regio´n central de NGC604 donde se han sen˜alado, con c´ırculos rojos, la ubicacio´n de las regiones
sobre las cuales se ha calculado ηIR (la dimensio´n de los c´ırculos se corresponde con el radio de
4′′ considerado). Los contornos en l´ınea delgada negra y los c´ırculos en color rosa corresponden
a la emisio´n en el continuo de radio y las regiones de los ma´ximos de dicha emisio´n observada
por Churchwell & Goss (1999), las regiones se han graficado segu´n las dimensiones citadas en
ese estudio y se ha utilizado la nomenclatura all´ı definida para cada subregio´n. Los pequen˜os
c´ırculos turquesa son las estrellas de la regio´n central y los cuadrados azules las fuentes que
presentan exceso IR (pertenecientes a los grupos excIR1, excIR2 y excIR3).
El conteo de objetos para calcular el valor de ηIR en cada regio´n se llevo´ a cabo del mismo
modo que el conteo realizado sobre toda la regio´n descripto anteriormente. Cada subregio´n
ocupa un a´rea de 845 pc2. En la regio´n de control, en un a´rea de 845 pc2 hay 7 objetos en total
y 0 objetos con exceso IR, de modo que estos son los valores considerados para la contaminacio´n
por objetos de campo. En estas subregiones la extincio´n toma valores en el rango de AV =2.8-1.7
mag (el valor ma´s alto corresponde al nudo A), lo cual equivale AK ∼ 0.28-0.17 mag. Dadas
las caracter´ısticas del conteo que se desea realizar, se estima que una absorcio´n AK ∼ 0.28
mag como ma´ximo valor, tendra´ una influencia m´ınima en los resultados obtenidos para ηIR
para cada subregio´n. Los resultados de los conteos junto con los para´metros principales de las
regiones se encuentran listados en la Tabla 3.1, donde las Columnas 1, 2 y 3 corresponden a los
nombres de las regiones y las coordenadas ecuatoriales celestes (α,δ) Equinoccio J2000.0, la
Columna 4 contiene el dia´metro de las regiones de Churchwell & Goss (1999), las Columnas 5
y 6 listan el nu´mero total de objetos con exceso IR y el nu´mero de objetos de la regio´n (al cual
ya se le sustrajeron los 7 objetos de campo) y la Columna 7 contiene el valor de ηIR obtenido.
Finalmente, en la Columna 8 se lista la edad aproximada que le corresponder´ıa a cada regio´n
aplicando la regresio´n de Haisch et al. (2001), segu´n se muestra en el diagrama de la Figura
3.16.
A partir de los resultados obtenidos en este ejercicio (teniendo presente todas la salvedades,
limitaciones y fuentes de incertezas del mismo) se pueden realizar algunos comentarios y ob-
servaciones generales. Para empezar, las cuatro regiones que aparecen como ma´s jo´venes son
las coincidentes con los nudos de emisio´n en radio D, C, B y A, con edades entre 1 - 2 millones
de an˜os. Luego hay un salto de 2.5 millones de an˜os hasta la edad derivada para la subregio´n
X, de 4.5 millones de an˜os, la cual es coincidente (dentro de los errores) con la edad calculada
en estudios previos para el cu´mulo central de NGC604. Finalmente, las regiones ma´s antiguas
resultaron las coincidentes con la emisio´n de radio de los nudos E y F, las cuales no contienen
Fraccio´n de objetos con exceso IR 115
F
A
10"
E
N
E
B
C
D
X
Figura 3.15: Regio´n central de NGC604 donde se ha sen˜alado, con c´ırculos rojos, la ubicacio´n
de las regiones sobre las cuales se ha calculado ηIR; la dimensio´n de los c´ırculos se corresponde
con el radio de 4′′ considerado. Los contornos en l´ınea delgada negra y los c´ırculos en color rosa
corresponden a la emisio´n en el continuo de radio y las regiones de los ma´ximos de dicha emisio´n
observada por Churchwell & Goss (1999), las regiones se han graficado segu´n las dimensiones
citadas en ese estudio y se ha utilizado la nomenclatura all´ı definida para cada subregio´n. Los
pequen˜os c´ırculos turquesa son las estrellas de la regio´n central y los cuadrados azules las fuentes
que presentan exceso IR (pertenecientes a los grupos excIR1, excIR2 y excIR3.
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Regio´n α δ Dia´m. (′′) IR total Objetos ηIR (%) Edad (10
6an˜os)
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8)
A 23.639208 30.782583 1.45 9 13 69 2.0
B 23.639333 30.780639 2.80 6 8 75 1.7
C 23.634708 30.782778 1.40 13 16 81 1.4
D 23.633000 30.783667 2.40 15 17 88 1.0
E 23.637708 30.777583 3.05 0 0 0 5.7
F 23.632083 30.788167 6.15 0 1 0 5.7
X 23.635685 30.785212 ... 6 26 23 4.5
Table 3.1: Resultados de los conteos junto con las caracter´ısticas de las regiones en NGC604. Las
Columnas 1, 2 y 3 corresponden a los nombres de las regiones y las coordenadas α, δ (J2000.0),
la Columna 4 contiene el dia´metro de las regiones de Churchwell & Goss (1999), las Columnas
5 y 6 listan el nu´mero total de objetos con exceso IR y el nu´mero de objetos de la regio´n (al cual
ya se le sustrajeron los 7 objetos de campo) y la Columna 7 contiene el valor de ηIR obtenido.
Finalmente, en la Columna 8 se lista la edad aproximada que le corresponder´ıa a cada regio´n
aplicando la regresio´n de Haisch et al. (2001).
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Figura 3.16: Diagrama de ηIR vs. edad del cu´mulo para distintas regiones de NGC604. La edad
de las subregiones fue obtenida a partir de la interseccio´n entre fraccio´n de objetos con exceso IR
calculada para subregio´n (ηIR) y la regresio´n derivada por Haisch et al. (2001), representada por
la recta negra en el diagrama.
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objetos que presentan exceso IR.
Las regiones D, C y B se encuentran situadas en el arco de emisio´n nebular donde Tosaki et al.
(2007) sen˜alan la posibilidad de encontrar procesos de formacio´n estelar actual. Mientras que la
regio´n A es coincidente con el lugar donde Ma´ız-Apella´niz et al. (2004) proponen como regio´n
donde se podr´ıan observar procesos de formacio´n estelar inducida. Por otro lado, la regio´n F
coincide con la ubicacio´n del ‘Cu´mulo B’ de Hunter et al. (1996) quienes afirman que dicho
cu´mulo tiene una edad similar a la del cu´mulo central de NGC604. La subregio´n E coincide con
el SNR encontrado por Dodorico et al. (1980).
Los resultados obtenidos en este ana´lisis, basados en datos de fotometr´ıa NIR de objetos indi-
viduales, son consistentes con la idea de que la mayor´ıa de los objetos en las regiones A, B, C
y D pertenecen a una generacio´n ma´s reciente que la de la SOBA principal de NGC604. Esta
conclusio´n fue obtenida tambie´n a partir del ana´lisis de las caracter´ısticas de la emisio´n global
del gas interestelar de la regio´n.
Sin embargo, es conveniente llamar la atencio´n, en este punto, sobre dos consideraciones impor-
tantes. La primera de estas consideraciones esta´ directamente vinculada a ana´lisis presentado:
las edades obtenidas para cada subregio´n son so´lo indicativas. Aun considerando la posibilidad
de que la regresio´n encontrada por Haisch y colaboradores sea aplicable de forma la aqu´ı presen-
tada, las edades han sido derivadas de una estad´ıstica sencilla que involucra pequen˜os nu´meros,
por consiguiente, son muy sensibles a modificaciones leves (por ejemplo, en el dia´metro o las
coordenadas del centro de las subregiones, las magnitudes l´ımites consideradas, etc). La siguien-
te consideracio´n es de cara´cter ma´s general y relativa a la formacio´n estelar secuencial: para
establecer fehacientemente un escenario de formacio´n estelar secuencial dentro de una regio´n,
son necesarias observaciones espectrosco´picas detalladas de la componente estelar. No es fa´cil
derivar, a partir de observaciones y consideraciones globales, una secuencialidad entre los episo-
dios de formacio´n estelar en las distintas zonas de una regio´n de formacio´n estelar masiva (las
cuales adema´s, en general presentan estructuras particularmente complejas, como es el caso
en NGC604 y 30 Dor entre otras). El rango de edades entre los objetos masivos evoluciona-
dos y los objetos masivos en formacio´n es muy corto y queda diluido en las consideraciones
globales. El hecho de que en una zona se observe material molecular a altas densidades y en
otra subregio´n del mismo complejo, dicho material no sea observable no implica necesaria y
u´nicamente una evolucio´n temporal. Existe una gran cantidad de factores involucrados, como la
distribucio´n inicial de masas en la nube molecular previa al proceso de fragmentacio´n, la forma
en que se produce el colapso de los nu´cleos, la presencia de campos magne´ticos, etc. Por otro
lado hay que tener en cuenta siempre los factores geome´tricos (se observan proyecciones en dos
dimensiones de estructuras tridimensionales). La posible secuencialidad en la formacio´n estelar
debe ser corroborada a partir de observaciones y estudios espectrosco´picos de las caracter´ısticas
de los objetos individuales en cada zona de la regio´n. Los estudios en escalas globales pueden
ser indicadores de este efecto pero deben ser contrastados y confirmados. Un ejemplo concreto
es lo sucedido en la regio´n de formacio´n estelar N159/N160 (en el l´ımite sur de 30 Dor), don-
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de observaciones de la componente gaseosa del medio interestelar a nivel global, evidenciaban
un efecto secuencial de formacio´n estelar en la direccio´n norte-sur; sin embargo, estudios ma´s
detallados de la poblacio´n estelar, concluyen que no es posible trazar una distincio´n clara entre
distintos episodios de formacio´n estelar (Farin˜a et al., 2009).
3.9. Objetos individuales estudiados previamente
NGC604 es una regio´n que ha sido ampliamente estudiada durante las u´ltimas de´cadas.
Muchos de los resultados de los estudios previos han sido compilados y explicados en forma
resumida en el Cap´ıtulo 1. All´ı se habra´ advertido que gran parte de los estudios realizados sobre
la regio´n se han dedicado a estudiar las caracter´ısticas globales y estructuras de gran escala de
NGC604 y en proporcio´n, son pocos los estudios que se han focalizado en el ana´lisis de objetos
individuales. En la presente Seccio´n se realiza un breve compendio sobre los objetos individuales
previamente estudiados que esta´n incluidos entre los objetos de los cuales se obtuvieron datos
fotome´tricos en el presente trabajo. Las publicaciones sobre las cuales se basa esta revisio´n de
objetos son ba´sicamente dos: Bruhweiler et al. (2003) y Drissen et al. (2008) y sera´n referen-
ciadas como B03 y D08 respectivamente. Estas dos publicaciones son las ma´s completas para
los pro´positos de esta Seccio´n e incluyen a los objetos analizados en estudios previos a ellas.
B03 clasificaron 40 estrellas en el campo de NGC604, utilizando ima´genes de HST-STIS en el
UV (λ=1170-1730 A˚). D08 realizaron observaciones o´pticas espectrosco´picas de 14 estrellas
con l´ıneas de emisio´n en la regio´n central, utilizando el espectro´grafo multiobjeto adosado al
telescopio Canada-France-Hawai´ı (CFHT) de 3.6-m.
En la Figura 3.17 se han identificado, sobre una imagen de Gemini-NIRI de la banda J, los
objetos previamente estudiados de los cuales se han podido obtener sus magnitudes en JHKs.
Dichos objetos tambie´n se han graficado e identificado en los diagramas CC y CM de la Figura
3.18. En ambos diagramas los cuadrados rojos corresponden a las estrellas WR incluidas en el
estudio de D08 y en las referencias citadas en dicho trabajo. Los c´ırculos azules son objetos
masivos con clasificacio´n espectrosco´pica del estudio de B03. En el diagrama CM tambie´n se
ha incluido, como referencia, la posicio´n de los dos objetos gala´cticos conocidos, S106-IRS4
(objeto de Clase 0) y NGC2024-IRS2 (estrella masiva con disco) mencionados en las Secciones
precedentes.
En la Tabla 3.2 se han listado los objetos incluidos en los gra´ficos. La Columna 1 es la
identificacio´n interna dada a los objetos (siguiendo la identificacio´n asignada a los objetos en
la Tabla 2.8 del Cap´ıtulo 1). La Columna 2 contiene el nombre en el estudio de referencia (las
tres primeras letras identifican el estudio de referencia, las letras posteriores al guio´n identifican
al objeto siguiendo la nomenclatura de dichos objetos en el estudio de referencia, estas u´ltimas
son las letras utilizadas para sen˜alar a los objetos en las Figuras 3.17 y 3.18). La Columna 3
contiene la clasificacio´n de las fuentes en los estudios previos y en las Columnas 4, 5 y 6 se han
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Figura 3.17: Imagen de Gemini-NIRI, de la banda J, sobre la que se han identificado los objetos
conocidos de los cuales se han podido obtener sus magnitudes en JHKs.
incluido las medidas obtenidas en este estudio de la fotometr´ıa en las bandas J, H, y Ksy sus
correspondientes incertezas. Los objetos que han sido marcados con ‘c’ en la Columna 1, tienen
un comentario particular en la siguiente Seccio´n.
Comentarios sobre objetos individuales
Como se menciono´ previamente, las estrellas WR pueden observarse como objetos con
exceso IR en los diagramas CC y CM de la fotometr´ıa JHKs debido a que son objetos que esta´n
siendo observados a trave´s de sus propios vientos y envolturas que contienen polvo.
D08-WR2 fue clasificada en un principio como WN por Conti & Massey (1981), quienes en
sus observaciones no pod´ıan resolverla lo suficiente como para clasificarla separadamente
de D08-WR1. D08 no la incluyeron entre los objetos que observaron y B03 la clasificaron
como dos estrellas de tipo espectral O4 Iab-O4 Ia debido a que identificaron dos objetos
en esa posicio´n. Estas estrellas son las ma´s masivas y jo´venes en la muestra de objetos
clasificados por B03. De la inspeccio´n visual de las ima´genes de Gemini-NIRI resulta
evidente que en la posicio´n donde se encuentra D08-WR2 hay ma´s de un objeto (en
coincidencia con B03), sin embargo no se han podido resolver fotometricamente. En la
fotometr´ıa JHKs, el color (H-Ks) del objeto medido en dicha posicio´n, es ma´s azul que
el color esperado para una estrella WN, y a su vez, la magnitud en la banda Ks es ma´s
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Figura 3.18: Diagramas color-color (panel superior) y color-magnitud (panel inferior) de los ob-
jetos previamente estudiados. En ambos diagramas los cuadrados rojos corresponden a las estrellas
WR incluidas en el estudio de D08 y los c´ırculos azules son objetos masivos con clasificacio´n es-
pectrosco´pica de B03. En el diagrama CM tambie´n se ha incluido, como referencia, la posicio´n
de los dos objetos gala´cticos conocidos, S106-IRS4 (objeto de Clase 0) y NGC2024-IRS2 (estrella
masiva con disco).
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Id Referencia Clasificacio´n J H Ks
3791 D08-WR1 WCE 18.32 ± 0.03 18.01 ± 0.03 17.00 ± 0.04
1168 D08-WR2, B03-867 A-Bc WN, O4Iab-O4Ia 17.00 ± 0.03 17.01 ± 0.03 16.97 ± 0.04
3317 D08-WR3 WN 17.68 ± 0.03 17.52 ± 0.03 17.19 ± 0.04
3795 D08-WR4, B03-578A-Cc WN, O9II-O9Ia-09II 16.49 ± 0.04 16.35 ± 0.05 16.19 ± 0.06
1257 D08-WR5 WC6 19.69 ± 0.03 19.54 ± 0.05 18.56 ± 0.06
1264 D08-WR6 WNL 17.29 ± 0.02 17.11 ± 0.02 16.62 ± 0.03
4021 D08-WR7 WC4 19.26 ± 0.03 19.12 ± 0.03 18.78 ± 0.05
4096 D08-WR8c WN6 18.75 ± 0.03 18.66 ± 0.03 18.60 ± 0.05
3255 D08-WR10 WN6 18.85 ± 0.03 18.79 ± 0.03 18.68 ± 0.04
4075 D08-WR12, B03-690A-Bc WNE, O5III-BOIb 17.61 ± 0.03 17.40 ± 0.03 17.05 ± 0.04
1247 D08-WR13 O6.5Iaf 18.40 ± 0.02 18.45 ± 0.03 18.48 ± 0.04
1244 D08-V1 Of/WNL 17.88 ± 0.02 17.97 ± 0.03 17.67 ± 0.04
1631 B03-117 O4II 19.61 ± 0.02 19.59 ± 0.03 19.57 ± 0.06
1545 B03-238 O9III: 20.67 ± 0.04 20.45 ± 0.06 20.30 ± 0.11
1327 B03-530A-E O7V: 18.37± 0.04 18.43 ± 0.04 18.42 ± 0.05
4297 B03-564c O9II 18.34 ± 0.07 18.28 ± 0.07 18.11 ± 0.07
4380 B03-602B O9II 19.28 ± 0.11 19.47 ± 0.08 19.32 ± 0.10
4362 B03-675 O7II 19.18 ± 0.04 19.13 ± 0.06 19.06 ± 0.10
4224 B03-899A O7II 18.73 ± 0.04 18.62 ± 0.04 18.40 ± 0.05
4425 B03-938c O6III:: 19.16 ± 0.09 19.26 ± 0.11 18.56 ± 0.12
4335 B03-951c O8V 19.08 ± 0.10 19.14 ± 0.11 18.29 ± 0.13
Table 3.2: Lista de los objetos previamente estudiados incluidos en los gra´ficos de las Figura 3.17
y 3.18. ‘Id’ es la identificacio´n interna dada a los objetos (siguiendo la identificacio´n asignada
a los objetos en la Tabla 2.8 del Cap´ıtulo 1). La Columna 2 contiene el nombre en el estudio
de referencia (las tres primeras letras identifican el estudio de referencia, las letras posteriores al
guio´n identifican al objeto siguiendo la nomenclatura de dichos objetos en el estudio de referencia;
estas u´ltimas son las letras utilizadas para sen˜alar a los objetos en las Figuras 3.17 y 3.18). La
Columna 3 contiene la clasificacio´n de las fuentes en los estudios previos y en las Columnas 4,
5 y 6 se han incluido las medidas obtenidas en este estudio de la fotometr´ıa en las bandas J, H,
y Ksy sus correspondientes incertezas. Los objetos que han sido marcados con ‘c’ en la Columna
1, tienen un comentario particular. D08: Drissen et al. (2008), B03: Bruhweiler et al. (2003).
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brillante que la magnitud correspondiente a una estrella individual de tipo espectral O4 I,
lo cual podr´ıa ser explicado si se considera que en dicha posicio´n se esta´ midiendo la
emisio´n compuesta de dos (o tal vez ma´s, recordando que para la distancia de NGC604,
1′′ equivale a 4.1 pc) objetos no resueltos, coincidiendo con las observaciones de B03.
D08-WR4 presenta una situacio´n similar a la de D08-WR2. Fue clasificada como WN
por Conti & Massey (1981), quienes no pod´ıan resolverla de D08-WR3 y D08-WR5.
D08 no obtuvieron un nuevo espectro para este objeto y en esa misma ubicacio´n, B03
obtuvieron espectros correspondientes a tres objetos que fueron clasificados como dos
estrellas de tipo espectral O9 II y una O9 Ia. En las ima´genes de Gemini-NIRI se obtuvo
la magnitud correspondiente a un solo objeto en esa posicio´n; sin embargo, al observar
las ima´genes es evidente que all´ı hay ma´s que un objeto individual. En acuerdo con dicha
observacio´n, el color (H-Ks) y la magnitud en Ks llevan a concluir que se ha medido la
magnitud correspondiente a la emisio´n combinada de varios objetos masivos (aunque no
necesariamente evolucionados como una WR).
D08-WR6 es uno de los objetos ma´s brillantes de NGC604. Fue clasificado inicialmente
por Drissen et al. (1993) y posteriormente fue estudiado por Terlevich et al. (1996) quienes
encontraron que muestra l´ıneas espectrales excepcionalmente anchas (∼ 2500 km s−1),
una sobreabundancia de He y una variabilidad espectral importante en escalas de tiempo
de aproximadamente 10 an˜os. Los autores clasificaron a esta fuente como un objeto en
transicio´n entre una estrella LBV y una WR.
D08-WR8, conocida de estudios previos como una fuente candidata a estrella WR, fue
precisamente clasificada por D08 como una estrella WN6. En las ima´genes de HST de
la banda F170W (UV), se distinguen claramente alrededor de su posicio´n, dos objetos
muy cercanos en proyeccio´n (∼ 0.3′′). En la fotometr´ıa de Gemini-NIRI so´lo se obtuvieron
valores de las magnitudes de un objeto, debido a que la separacio´n entre ambas fuentes
es del orden del l´ımite de resolucio´n de las ima´genes de NIRI y tambie´n al hecho de que la
fuente adyacente a D08-WR8 es cada vez ma´s de´bil hacia longitudes de onda ma´s largas.
La contribucio´n de la emisio´n del objeto cercano a D08-WR8 podr´ıa ser la causante de
la ubicacio´n, desplazada hacia el azul, de D08-WR8 en el diagrama CC.
D08-WR12, se resuelve como dos fuentes en las ima´genes de HST, y han sido clasificadas
por B03 como estrellas de tipo espectral O5 III y B0 Ib. Sin embargo, D08 no esta´n
de acuerdo con dicha clasificacio´n espectral (ya que esta´ basada principalmente y casi
u´nicamente en la presencia de la l´ınea de emisio´n de Heii λ4686). D08 argumentan que
si bien el u´nico espectro que ellos obtuvieron corresponde al espectro compuesto de dos
objetos; la mayor parte de la emisio´n de la l´ınea debe provenir de la estrella ma´s masiva
(es la estrella B0 Ib para B03), a la cual han clasificado como WN10.
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B03-564 son dos estrellas, aunque en la fotometr´ıa de Gemini-NIRI no pueden resolverse.
B03-938 fue clasificada por B03 como una estrella de tipo espectral O6 III:: (los ‘::’ indican,
como es habitual, una clasificacio´n muy dudosa). En la imagen de HST-STIS F170W
aparecen claramente dos objetos muy juntos en proyeccio´n. De nuevo en la fotometr´ıa de
Gemini-NIRI no pueden resolverse. Estos objetos esta´n situados sobre un arco de emisio´n
nebular y en ese mismo arco esta´ situada tambie´n B03-951. Seguramente a ello se deba
la posicio´n, desplazada hacia el rojo, de dichos objetos en los diagramas CC y CM.
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Capı´tulo4
Ana´lisis y resultados derivados de los datos de
banda angosta
4.1. Introduccio´n
En este Cap´ıtulo se expone el trabajo realizado principalmente con las ima´genes de banda
angosta de Gemini-NIRI (Paβ, Brγ y H2) y se discuten los resultados derivados del ana´lisis de
estos datos junto con datos incorporados de ima´genes obtenidas con otros instrumentos en va-
rias longitudes de onda. El ana´lisis aqu´ı presentado brinda informacio´n relativa a la componente
nebular de la regio´n: del H ionizado, mediante las l´ıneas de recombinacio´n Hα, Paβ y Brγ y las
ima´genes de continuo de radio; del gas molecular, a trave´s de la l´ıneas de H2, CO y HCN y del
polvo presente en el medio interestelar, con ima´genes en 8 µm. Esta informacio´n complementa
lo obtenido con las ima´genes de banda ancha.
El presente Cap´ıtulo contiene las siguientes secciones: • Ima´genes para el estudio de la
componente nebular: realiza una breve introduccio´n sobre las ima´genes utilizadas en el ana´lisis
presentado en este Cap´ıtulo y se comenta brevemente la reduccio´n de las ima´genes de banda
angosta de Gemini-NIRI; •Mapas de cocientes de ima´genes de banda angosta: explica el
procedimiento general seguido (y el proceso sobre cada imagen) para generar los mapas de
cocientes de ima´genes de banda angosta de distintos telescopios. Dichos cocientes de ima´genes
sera´n los mapas de extincio´n cuando las ima´genes sean calibradas en flujo; •Los objetos con
exceso IR en el contexto global de NGC604: se comentan las caracter´ısticas ma´s relevantes de
los mapas de extincio´n obtenidos. Se presenta una descripcio´n global del medio interestelar en la
regio´n integrando los datos de banda angosta de Gemini-NIRI con datos de otros instrumentos
que mapean distintas componentes de medio interestelar; •Emisio´n en Brγ y Ks: se desarrolla
un breve argumento respecto al posible origen del exceso IR de los objetos; •Objetos con
emisio´n de H2: se comenta sobre objetos individuales con emisio´n en H2.
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4.2. Ima´genes para el estudio de la componente nebular
4.2.1. Ima´genes de banda angosta de Gemini-NIRI
Las ima´genes de banda angosta, en las cuales se centra el ana´lisis presentado en este
Cap´ıtulo, corresponden a los filtros de Paβ, Brγ y H2, y fueron obtenidas con Gemini-NIRI.
La descripcio´n detallada sobre su adquisicio´n y sus caracter´ısticas principales se encuentran en
el Cap´ıtulo 2). La Figura 4.1 muestra las curvas de transmisio´n de estos tres filtros de banda
angosta. En dicha Figura tambie´n se han incluido los filtros de banda ancha (J, H y Ks) con
el fin de proveer una estimacio´n visual de la longitud de onda central, el rango espectral y el
porcentaje de transmisio´n de ambos conjuntos de filtros.
El proceso de reduccio´n de las ima´genes adquiridas con los filtros de banda angosta es igual
al llevado a cabo con las ima´genes tomadas con los filtros de banda ancha y se encuentra expli-
cado en detalle en el Cap´ıtulo 2. So´lo se mencionara´ nuevamente que todas las ima´genes fueron
corregidas por ‘vertical striping’ y u´nicamente las ima´genes del filtro Brγ fueron corregidas por
alinealidad, ya que el programa disponible (hasta octubre de 2010) para dicha correccio´n es
aplicable a ima´genes cuya tasa de conteo (count rate) supera las 20 ADU s−1. Como se observa
en la Figura 2.8 del Cap´ıtulo 2, para las ima´genes de Brγ la mayor´ıa de los pixeles presentan
una tasa de alrededor de 25 ADU s−1, pero tanto para Paβ como para H2, el ma´ximo es menor
a 10 ADU s−1.
A diferencia de lo que sucede con los filtros de banda ancha, no existe para los filtros de
banda angosta un conjunto de estrellas esta´ndares, en consecuencia, no es posible obtener una
calibracio´n directa en flujos absolutos. A esto se le suma adema´s una difilcultad adicional dada
por el hecho de que en el programa de observacio´n de Gemini-NIRI no fueron incluidas obser-
vaciones con los filtros de los continuos adyacentes a las l´ıneas, de modo que no es posible
realizar una resta del continuo en forma directa.
4.2.2. Otras ima´genes que mapean la componente nebular
Para completar el ana´lisis presentado en este Cap´ıtulo se han incorporado datos correspon-
dientes a otros instrumentos en una amplio rango de longitudes de onda, los cuales se detallan
a continuacio´n:
Ima´genes interferome´tricas obtenidas con el Nobeyama Millimeter Array (NMA) pertene-
ciente al Nobeyama Radio Observatory (NRO) de Japo´n. Estos datos fueron gentilmente
proporcionados por R. Miura del Observatorio de Japo´n. Los datos aqu´ı utilizados fueron
publicados en Miura et al. (2010).
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Figura 4.1: Curvas de transmisio´n de los filtros de Gemini-NIRI utilizados para la observaciones
de esta Tesis, reproducidas segu´n los valores de las tablas nume´ricas de las curvas de transmisio´n
disponibles en las pa´gina web de NIRI.
 HCN (J=1-0), ν=115.27 GHz (λ ∼ 2.59 mm), resolucio´n 6.6′′.

12CO (J=1-0), ν=88.63 GHz (λ ∼ 3.37 mm), resolucio´n 5.4′′.
 89 GHz (continuo), ν=88.98 GHz (λ ∼ 3.36 mm), resolucio´n 6.9′′.
Imagen en el continuo de radio en 8.4 Ghz (λ ∼ 3.6 cm) tomada con el Very Large Array
(VLA), con una resolucio´n de 2′′. Estos datos fueron gentilmente proporcionados por E.
Churchwell. Los datos aqu´ı utilizados fueron publicados en Churchwell & Goss (1999).
Ima´genes del Telescopio Espacial Hubble (HST) obtenidas con la ca´mara Wide Field
Planetary Camera 2 (WFPC2). Estos datos fueron gentilmente proporcionados por J. Ma´ız
Apella´niz. Los datos aqu´ı utilizados fueron publicados en Ma´ız-Apella´niz et al. (2004).
 F547M (continuo de F656), λ=5476 A˚, ancho=483 A˚
 F656N (Hα), λ=6564 A˚, ancho=21 A˚
 F658N ([N II]), λ=6590 A˚, ancho=29 A˚
Imagen en λ=8.0 µm adquirida con el Telescopio Espacial Spitzer, con la ca´mara Infrared
Array Camera (IRAC). La imagen fue tomada de la base de datos pu´blica Infrared Science
Archive1 (IRSA).
1http : //sha.ipac.caltech.edu/applications/Spitzer/SHA/
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4.3. Mapas de cocientes de ima´genes de banda angosta
Como se explico´ en Cap´ıtulo 1, los fotones ultravioletas emitidos por las estrellas masivas
de la regio´n, ionizan el medio interestelar en estado ato´mico y fotodisocian el medio interes-
telar en estado molecular. Los electrones del gas ionizado (principalmente H) se recombinan
generalmente en los niveles superiores de energ´ıa y luego prosigue una ca´ıda en cascada hacia
niveles de energ´ıa inferiores, generando el espectro de l´ıneas de emisio´n de H caracter´ıstico de
las regiones Hii. Las intensidades relativas de las l´ıneas dependen de la temperatura y de la
densidad del medio y esta´n calculadas teo´ricamente.
Los fotones con longitudes de onda ma´s cortas son ma´s afectados por la dispersio´n y absor-
cio´n producida por el polvo presente en el medio interestelar. Este efecto permite generar mapas
de extincio´n a partir del cociente de ima´genes obtenidas con filtros de banda angosta, centra-
dos en diferentes l´ıneas de recombinacio´n del H. El apartamiento de los valores de los cocientes
as´ı generados, respecto al valor teo´rico correspondiente al cociente de la emisio´n de las l´ıneas
utilizadas, proporciona una medida de la absorcio´n del medio interestelar producida por el polvo.
La figura 4.2 muestran una serie de curvas de extincio´n interestelar producida por el polvo
(generadas para distintos modelos de composicio´n del polvo) junto con medidas observaciona-
les. En dicha figura se puede observar que en el rango de longitudes de onda de radio hasta el
ultravioleta, los mapas de extincio´n sera´n ma´s sensibles cuanto mayor sea la l´ınea de base (en
longitud de onda) entre las bandas con las que se genera el cociente. Teniendo en cuenta esta
u´ltima observacio´n, se han incorporado al conjunto de ima´genes de banda angosta de Gemini-
NIRI, ima´genes de HST, correspondientes al filtro Hα (F656N) obtenidas con la ca´mara WFPC2.
Las ima´genes de banda angosta obviamente incluyen la l´ınea de emisio´n y la contribucio´n
del continuo nebular y estelar. Las nebulosas gaseosas tienen un continuo intr´ınsecamente de´bil
que consiste en una componente ato´mica y una componente de reflexio´n. El continuo ato´mi-
co es generado principalmente por transiciones libre-ligado de Hi. La componente de reflexio´n
proviene de la luz estelar dispersada por el polvo y, a mayores longitudes de onda, es generada
por la radiacio´n te´rmica emitida por el polvo (Osterbrock & Ferland, 2006). El continuo de
las ima´genes de banda angosta proviene esencialmente de la contribucio´n del continuo estelar
y, en menor medida, del continuo nebular (que es ma´s de´bil). Para calcular los valores de los
cocientes de l´ıneas a partir de las ima´genes de banda angosta, con el fin de compararlos con
los valores teo´ricos, es necesario restar la contribucio´n del continuo de las ima´genes de banda
angosta.
NOTA:
En el presente Cap´ıtulo se describe co´mo fueron realizados los cocientes de las ima´genes de
banda angosta con los cuales se generan los mapas de extincio´n. Sin embargo, dado que aun no
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Figura 4.2: Serie de curvas de extincio´n interestelar producida por el polvo (generadas para
distintos modelos de composicio´n del polvo) junto con medidas observacionales. Imagen adaptada
de Li & Draine (2001).
se ha realizado la calibracio´n en flujo de las ima´genes de Gemini-NIRI, con la expresio´n ‘mapas
de extincio´n’ se esta´ haciendo referencia a los cocientes de ima´genes que trazan la extincio´n
producida por el polvo presente en el medio interestelar. Habiendo hecho esta aclaracio´n, con el
fin de facilitar la redaccio´n, se hara´ referencia a dichos cocientes de ima´genes como ‘mapas de
extincio´n’ (que es lo que sera´n una vez que las ima´genes utilizadas este´n calibradas en flujo).
4.3.1. Resta del continuo de las ima´genes de banda angosta de Gemini-NIRI:
Paβ, Brγ y H2
Debido a que para las ima´genes de Gemini-NIRI de banda angosta no se han tomado ima´ge-
nes con un filtro de continuo libre de la contribucio´n de la emisio´n nebular, la resta del continuo
se realizo´ utilizando el filtro de banda ancha que incluye a la l´ınea cuyo continuo se desea restar,
es decir: J para restar el continuo a Paβ y Ks para restar el continuo a Brγ y H2 (ver Figura 4.1).
El procedimiento seguido para realizar la resta de continuo de las ima´genes de banda angosta
consiste en los pasos descriptos a continuacio´n:
1. Se dividen las ima´genes por su tiempo de exposicio´n (ya que tienen distinto tiempo de
exposicio´n), de esta forma se normalizan las ima´genes a unidades de ADU s−1.
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2. Se estima un valor medio representativo de la emisio´n de fondo de cada imagen (emisio´n
de fondo de ‘cielo’ no nebular) y se sustrae de las ima´genes. Dicho valor fue obtenido
utilizando el valor de la moda, calculada por la tarea imstatistics, en distintas regiones
de la imagen sin emisio´n nebular evidente. La idea es que el valor de fondo (no nebular)
de las ima´genes luego de realizada la resta de la emisio´n de fondo quede alrededor de
cero.
3. Las ima´genes tienen distinto FWHM por una combinacio´n de factores entre los cuales
esta´n el filtro utilizado y las condiciones atmosfe´ricas en las que fueron tomadas. Como
se detallo´ en el Cap´ıtulo 2, las ima´genes de cada filtro se tomaron en distintos d´ıas,
a diferentes masas de aire, etc. En general, las ima´genes de banda ancha tienen un
FWHM=0.35′′ y en las ima´genes de banda angosta el FWHM tiene valores mayores.
Por este motivo, en necesario realizar una convolucio´n (con un nu´cleo gaussiano) para
degradar la resolucio´n de la imagen de mayor resolucio´n y llevar el valor de su FWHM
inicial, al valor del FWHM de la imagen de menor resolucio´n (mayor FWHM).
Empatar el FWHM de los objetos puntuales de las ima´genes (obviamente conservando
el flujo total) es una manera de generar un perfil de los objetos parecido en ambas
ima´genes, de tal modo que la resta de los mismos no genere ‘artefactos’ en la imagen
final, como nu´cleos sobrerrestados rodeados de halos en emisio´n subrrestados. Si bien la
componente nebular presenta una emisio´n extendida que no se vera´ afectada por estas
imperfecciones de pequen˜a escala en la imagen, lo ideal es generar una imagen nebular
lo ma´s ‘limpia’ posible y aprovechar la excelente resolucio´n espacial de las ima´genes para
realizar un ana´lisis de las estructuras en la mayor resolucio´n posible.
La relacio´n entre el FWHM inicial de una imagen y el FWHM de la imagen resultante
de su convolucio´n con una funcio´n gaussiana, se obtiene a trave´s de la dispersio´n de la
gaussiana, σconv, mediante la siguiente fo´rmula:
σ2final = σ
2
conv + σ
2
inicial
donde:
σ=FWHM/2.355
σinicial corresponde al FWHM de la imagen de banda ancha.
σfinal corresponde al FWHM de la imagen de banda angosta.
σconv es la dispersio´n de la gaussiana con la que se va a realizar la convolucio´n.
La convolucio´n se puede efectuar utilizando la tarea gauss de IRAF. El valor obtenido
de σconv utilizando la ecuacio´n precedente, es un valor de referencia inicial. Debido a que
la PSF de las estrellas no es gaussiana fue necesario hacer un ajuste al valor inicial de
∼ 20% . Para obtener el valor del FWHM en cada imagen, se midio´ el FWHM de 30
fuentes estelares ampliamente distribuidas en la imagen.
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Un u´ltimo comentario con relacio´n a la convolucio´n, es que en la tarea gauss el valor de
σconv hay que ingresarlo en unidades de pixeles. Sin embargo, hay que tener presente que
lo que se desea igualar es el FWHM ‘real’ de las ima´genes, es decir, el FWHM medido,
por ejemplo, en segundos de arco. En este caso en particular, en el que se han utilizado
ima´genes adquiridas con el mismo instrumento en ide´ntica configuracio´n instrumental,
este comentario parece trivial ya que, siendo la escala espacial de los pixeles la misma,
resulta indistinto medirlo en pixeles o segundos de arco, pero se vuelve importante cuando
se trabaja con ima´genes de distintos telescopios o del mismo telescopio pero adquiridas
con una configuracio´n instrumental diferente, en la cual se cambie la escala de los pixeles.
4. Para cada uno de los 30 objetos mencionados en el item anterior, adema´s del FWHM
tambie´n se midio´ el flujo en la imagen de banda angosta y en su correspondiente imagen
de banda ancha, y se calculo´ el cociente entre ambas medidas. El valor del promedio de
los 30 cocientes calculados se adopto´ como valor inicial para la relacio´n de escala entre
los flujos de la imagen de banda angosta y su correspondiente imagen de banda ancha.
Es necesario considerar dicha relacio´n de escala para efectuar la resta de continuo, ya
que da cuenta del hecho de que los filtros tienen distinta cobertura espectral y distinto
porcentaje de transmisio´n.
Al calcular la relacio´n de escala de este modo, hay una suposicio´n impl´ıcita importante:
se esta´ asumiendo que la l´ınea correspondiente a la imagen de banda angosta con la
cual se calcula el factor de escala, constituye la u´nica (o al menos la ma´s importante)
contribucio´n de l´ınea en el rango de longitudes de onda obarcado por el filtro de banda
ancha. Si bien esta suposicio´n no es estrictamente cierta, permite obtener un valor inicial
para dicha escala que, como en el caso del FWHM, se ira´ ajustando iterativamente hasta
converger en el valor con el cual se logra la mejor resta de las ima´genes.
Una manera ra´pida de corroborar el orden de magnitud de este factor de escala es compro-
bando que coincide, dentro de cierta tolerancia, con el valor del cociente de las ‘a´reas’ de
los filtros (teniendo en cuenta la transmisio´n y el ancho de la banda).
Como se menciono´ anteriormente, los objetos utilizados para calcular el factor de escala
fueron seleccionados de manera tal que, en las ima´genes de banda angosta, dichos objetos
caen fuera de las zonas donde la emisio´n nebular es evidente.
5. Una vez definidos los valores de σconv y del factor de escala entre los flujos, se convoluciona
la imagen de banda ancha utilizando la tarea gauss y, con la tarea imcalc, se restan las
ima´genes multiplicando por el factor de escala correspondiente. De este modo, tomando
la imagen de Brγ como ejemplo, la imagen de Brγ sin continuo, imBrγs/c , se obtiene
calculando:
imBrγs/c = imBrγ − imKsconv × α
donde imKsconv es la imagen de Ks convolucionada y α el factor de escala entre los flujos.
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Paβ Brγ H2
σconv (pixels) 2.1 1.2 0.71
α 0.071 0.069 0.067
Fondo banda ancha (ADU) 32.0 (J) 135.5 (Ks) 135.5 (Ks)
Fondo banda angosta (ADU) 6.7 (Paβ) 28.7 (Brγ) 9.0 (H2)
Table 4.1: Lista de valores de σconv, escala entre los filtros (α), y valor medio de cielo en cada
imagen, utilizados para la resta de continuo de las ima´genes de banda angosta.
Los valores finales de las cuentas (en ADU) para la resta de fondo de las ima´genes, σconv
y los factores de escalas utilizados para la resta de continuo de Paβ, Brγ y H2 se encuentran
listados en la Tabla 4.1.
La Figura 4.3 muestra, a modo ilustrativo, las ima´genes de banda angosta originales, con
continuo (paneles del lado izquierdo) y sus correspondientes ima´genes despue´s de haberse efec-
tuado la resta de continuo (paneles del lado derecho). Todas las ima´genes se exhiben con el
mismo despliegue, el cual muestra en escala lineal de grises el 99.5% de la distribucio´n de
cuentas de la imagen. La escala esta´ invertida, con lo cual, la emisio´n ma´s intensa correspon-
de al color negro y la menos intensa al color blanco. Como se observa, las ima´genes con resta
de continuo muestran la emisio´n nebular extendida y pra´cticamente no exhiben objetos estelares.
Si se presta atencio´n a los paneles que corresponden a la imagen del filtro H2 en la Figura
4.3, se nota que una vez restado el continuo, la imagen de H2 resultante es una imagen de bajo
brillo superficial, en la que no aparecen estructuras en emisio´n nebular extendida demasiado evi-
dentes. Este resultado era esperable ya que las l´ıneas de hidro´geno molecular son observables en
ambientes de condiciones extremas de densidad (nH > 10
6 cm−3) y temperatura (T> 2000 K).
La emisio´n de H2 se encuentra normalmente asociada a nubes irradiadas por estrellas masivas
cercanas (en regiones de fotoionizacio´n) o expuestas a frentes de choques de vientos estelares
(vinculadas con ‘outflows’ estelares). El caso interesante en NGC604, es que luego de la resta
de continuo, en las ima´genes de NIRI se descubrieron dos objetos con emisio´n exclusivamente
en H2, los cuales se describira´n en la Seccio´n 4.6.
La Figura 4.4 se incluyo´ con la idea de sen˜alar algunas de las caracter´ısticas de las ima´genes
de banda angosta con el continuo restado haciendo referencia al origen de las mismas en la
imagen una de las ima´genes usadas como continuo. En la figura los paneles de izquierda a
derecha corresponden a las ima´genes de los filtros Ks, Paβ, Brγ y H2 (Ks fue usada como
continuo para Brγ y H2). En las cuatro ima´genes se marcaron, con el mismo co´digo de colores,
los objetos estelares que dan origen a algunos de los residuos que aparecen mal restados en
las ima´genes de banda angosta sin continuo. De este modo, los c´ırculos rojos sen˜alan estrellas
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PaB PaB SIN continuo
BrG
H2 H2 sin continuo
BrG SIN continuo
Figura 4.3: Ima´genes de banda angosta originales, con continuo (paneles del lado izquierdo) y
sus correspondientes ima´genes despue´s de haberse efectuado resta de continuo (paneles del lado
derecho). Todas las ima´genes se exhiben con el mismo despliegue, el cual muestra en escala lineal
de grises el 99.5% de la distribucio´n de cuentas de la imagen. La escala esta´ invertida, con lo
cual, la emisio´n ma´s intensa corresponde al color negro y la menos intensa al color blanco.
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Figura 4.4: Paneles de izquierda a derecha: imagen de la banda Ks, Paβ, Brγ y H2 (Ks fue
usada como continuo para Brγ y H2). En las cuatro ima´genes se marcaron, con el mismo co´digo
de colores, los objetos estelares que dan origen a algunos de los residuos que aparecen mal restados
en las ima´genes de banda angosta sin continuo. De este modo, los c´ırculos rojos sen˜alan estrellas
candidatas a RSG (Barba´ et al., 2009) y la RSG clasificada por (Terlevich et al., 1996), los
c´ırculos azules identifican algunas de las estrellas WR conocidas (Drissen et al., 2008), el c´ırculo
verde marca el objeto clasificado como LBV-WR (Terlevich et al., 1996) y los c´ırculos amarillos
corresponden a estrellas sin ninguna mencio´n en especial en la literatura y el cuadrado verde
marca un objeto con emisio´n conspicua en H2.
candidatas a RSG (Barba´ et al., 2009) y la RSG clasificada por (Terlevich et al., 1996), los
c´ırculos azules identifican algunas de las estrellas WR conocidas (Drissen et al., 2008), el c´ırculo
verde marca el objeto clasificado como LBV-WR (Terlevich et al., 1996), los c´ırculos amarillos
corresponden a estrellas sin ninguna mencio´n en especial en la literatura y el cuadrado verde
marca un objeto con emisio´n conspicua en H2, al cual se hara´ referencia ma´s adelante. La resta
de los objetos sen˜alados ha dejado un residuo evidente en las ima´genes de banda angosta al
contrario de lo ocurrido con las otras miles de estrellas del campo las cuales se han logrado
restar completamente. Esto se debe, en ocasiones, a que no se ha podido generar, mediante la
convolucio´n gaussiana y el factor de escala, una PSF semejante (para esos objetos en particular)
en la imagen de banda angosta y la correspondiente imagen de banda ancha. Dicho efecto es
esperable en el caso de las estrellas candidatas a RSG, ya que la mayor´ıa de ellas esta´n saturadas
en las ima´genes de Gemini-NIRI. Otros objetos, pueden tener emisio´n intr´ınseca importante en
las ima´genes de banda angosta, tal es el caso de las estrellas WR que presentan toda la serie
del H en emisio´n intensa, junto con l´ıneas de Heii.
4.3.2. Resta del continuo de la imagen de Hα de HST-WFPC2
En el trabajo publicado por O’Dell 2009 se detallan las correcciones y coeficientes necesarios
para obtener la emisio´n de l´ınea (sin continuo) calibrada en flujo a partir de ima´genes adquiridas
con HST-WFPC2. Segu´n se detalla en dicha publicacio´n, la ecuacio´n general de la calibracio´n
tiene la forma:
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Slinea =
Rfiltro
K1filtro
× (1−K2linea
Rcontamina
Rfiltro
−K3cont
R547M
Rfiltro
)
donde:
Slinea es la imagen final de la l´ınea de emisio´n (fotones cm
−2 s−1 ster−1 ).
Rfiltro es la imagen original de la l´ınea de emisio´n (en ADU s
−1).
Rcontamina es la imagen de la principal l´ınea contaminante la l´ınea de emisio´n que
se desea calibrar (en ADU s−1).
R547M es la imagen que contiene la emisio´n del continuo (en ADU s
−1).
K1filtro, K2linea y K3cont son los coeficientes de calibracio´n.
Para el caso de la l´ınea de Hα los valores utilizados fueron:
Rfiltro→F656N, imagen correspondiente a la l´ınea de Hα.
Rcontamina→F658N, imagen correspondiente a la l´ınea de [Nii] en λ6583 A˚.
K1filtro=1.62
K2linea=0.038
K3cont=0.051
La ecuacio´n resultante aplicada sobre las ima´genes mediante la tarea imcalc es:
S656 =
F656N
1,62
× (1− 0,038
F658N
F656N
− 0,051
F547M
F656N
)
En el panel izquierdo de la Figura 4.5 se muestra la imagen de Hα original (F656N) y en el
panel derecho la imagen S656 (Hα con el continuo restado).
4.3.3. Cociente de ima´genes de Gemini-NIRI y HST-WFPC2
Los cocientes de ima´genes se realizan pixel a pixel. Esto implica que para realizar cocientes
entre ima´genes tomadas con distintos instrumentos no solo es necesario llevar ambas ima´genes
a una resolucio´n espacial comparable (igualando el FWHM de los objetos puntuales), sino que
tambie´n hay que imponerles a las ima´genes el mismo nu´mero y taman˜o de pixeles y alinearlas
espacialmente de modo que el mismo pixel de coordenadas (x,y) en ambas ima´genes corresponda
a las mismas coordenadas (α,δ) en el campo.
Para llevar las ima´genes a la misma resolucio´n de imagen hay que convolucionar la imagen
de HST-WFPC2 (de mayor resolucio´n) con una gaussiana para lograr que el FWHM ‘real’ en
ambas ima´genes sea comparable, de modo similar a lo realizado previamente para las restas
de continuo en las ima´genes de Gemini-NIRI. Esto se realiza con la tarea gauss de la misma
manera que se explico´ en la Seccio´n precedente, con la u´nica (pero fundamental) diferencia
que, en esta oportunidad, hay que tener en cuenta que los valores que se desean igualar son los
FWHM de las ima´genes medidos en segundos de arco (ya que los pixeles de ambas ima´genes
Mapas de cocientes de ima´genes de banda angosta 137
Ha Ha SIN continuo
Figura 4.5: Panel izquierdo: imagen de Hα original (F656N). Panel derecho: imagen S656
(Hα con el continuo restado).
tienen distinta escala espacial). Una vez calculado σconv en segundos de arco hay que transfor-
marlo al nu´mero de pixeles correspondiente a la imagen que se desea convolucionar (dividiendo
por la escala de los pixeles) para introducirlo en los para´metros de la tarea gauss.
La escala de los pixeles de las ima´genes HST-WFPC2 (drizzled)2 es de 0.025′′ px−1.
La escala de los pixeles de las ima´genes de Gemini-NIRI es de 0.117′′ px−1.
FWHMHST (Hα) = 0.1
′′
FWHMGemini(Brγ) = 0.5
′′
Se realizo´ la convolucio´n de la imagen de HST por una Gaussiana de σconv = 0.2
′′ (corres-
pondiente a 8 pixeles en la imagen de HST).
Las ima´genes de HST-WFPC2 tienen 3000×3000 pixeles2 y cubren un a´rea de 75×75 segun-
dos de arco cuadrados, mientras que las ima´genes de Gemini-NIRI cubren un a´rea de 120×120
segundos de arco cuadrados con 1024×1024 pixeles2. Es evidente que hay que aplicar un factor
de escala para agrandar el taman˜o de los pixeles de la imagen de HST-WFPC2 si se desea hacer
un cociente pixel a pixel entre las ima´genes de ambos telescopios. Esto se realiza mediante
la tarea magnify que interpola ima´genes aplicando el factor de magnificacio´n ingresado, el
cual va a estar dado por el cociente de las escalas de los pixeles en ambas ima´genes, es decir:
0.117/0.025 . Es importante tener en cuenta que esta tarea debe correrse de modo que en la
transformacio´n de la imagen se conserve el flujo total de la imagen.
2El ‘drizzling’ es una te´cnica desarrollada para la ca´mara WFPC2 de HST, con el fin de me-
jorar la resolucio´n espacial, limitada por el taman˜o del pixel de su detector CCD. Ver http :
//www.stsci.edu/hst/wfpc2/analysis/drizzle.html/
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Finalmente aprovechando que ambas ima´genes tienen astrometr´ıa (de hecho la solucio´n
astrome´trica para las ima´genes de Gemini se calculo´ tomando como referencia estrellas del GSC
de HST, segu´n se describio´ en el Cap´ıtulo 2), se utilizo´ la tarea wregister para registrar, es
decir, para alinear pixel a pixel, la imagen de Gemini-NIRI respecto de la imagen de HST-WFPC2
(ya que esta u´ltima cubre un a´rea menor que la de Gemini-NIRI).
Una vez llevadas las ima´genes al mismo sistema de pixeles el cociente se calculo´ con la tarea
imcalc, considerando todos aquellos pixeles cuya sen˜al fuera superior a 5 veces la desviacio´n
esta´ndar del valor medio de fondo de cada imagen.
Las ima´genes resultantes se muestran en la siguiente Seccio´n junto con el ana´lisis astrof´ısico
derivado a partir de ellas y las otras ima´genes detalladas al comienzo de este Cap´ıtulo.
4.3.4. Mapas de extincio´n
En la Figura 4.6 se muestran las tres ima´genes generadas mediante los cocientes de ima´genes
de banda angosta. En el panel (a) se muestra el cociente de Brγ/Hα, en el panel (b) Paβ/Hα y
en el panel (c) Brγ/Paβ. Como se menciono´ en la nota al comienzo de este Cap´ıtulo, una vez
calibrados en flujo, de estos cocientes se derivara´n los mapas de extincio´n. Las ima´genes de
la Figura 4.6 cubren un a´rea de ∼ 50′′×50′′ correspondiente a la parte central del campo de
NGC604. La escala de colores utilizada en el despliegue de las ima´genes es lineal y se muestra
debajo del panel inferior, el color rojo sen˜ala las zonas donde el valor del cociente es mayor,
es decir, las regiones de mayor extincio´n. A los tres mapas de cocientes se les ha aplicado
un suavizado mediante la convolucio´n con un nu´cleo gaussiano de σ=3.0 pixeles. Con el fin
de no modificar arbitrariamente las ima´genes, no se han enmascarado los residuos de objetos
estelares mal restados, por lo tanto, es recomendable volver a la Figura 4.4 para identificarlos
y familiarizarse con sus posiciones de modo de no confundirlos con estructuras ‘verdaderas’ en
los mapas de extincio´n.
Si bien, como se observa en la Figura 4.6, los mapas muestran una estructura global (en
gran escala) de extincio´n similar, al ser generados con distintas l´ıneas (cuya intensidad de
emisio´n var´ıa y adema´s son afectadas de forma levemente diferente por el polvo), presentara´n
informacio´n complementaria al estudiarlos en detalle.
Vale resaltar que si bien en la literatura varios autores ya hab´ıan generado mapas de extin-
cio´n de NGC604 (Relan˜o & Kennicutt, 2009; Ma´ız-Apella´niz et al., 2004; Bosch et al., 2002;
Churchwell & Goss, 1999), los presentados en este trabajo son los de mayor resolucio´n espa-
cial hasta el presente (∼ 1′′) por consiguiente permiten apreciar detalles de menor escala en la
estructura nebular.
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Figura 4.6: Tres mapas de extincio´n obtenidos a partir del cociente de las ima´genes de banda
angosta. Brγ/Hα en el panel (a), Paβ/Hα en el panel (b) y Brγ/Paβ en el panel (c). Los mapas,
cubren un a´rea de ∼ 50′′×50′′ correspondiente a la parte central del campo de NGC604. El color
rojo sen˜ala las zonas de mayor extincio´n. A los tres mapas de cocientes se les ha aplicado un
suavizado mediante la convolucio´n con un nu´cleo gaussiano de σ=3.0 pixeles. Con el fin de no
modificar arbitrariamente las ima´genes, no se han enmascarado los residuos de objetos estelares
mal restados.
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4.4. Los objetos con exceso IR en el contexto global de NGC 604
En esta Seccio´n se utilizara´ la imagen del cociente de Brγ/Hα (como referencia de la
extincio´n en la regio´n), junto con ima´genes en otros rangos espectrales, que trazan distintas
componentes de medio interestelar (gas molecular con ima´genes de HCN, CO y H2; H ionizado
con ima´genes del continuo de radio en 89 GHz y 8.44 GHz y polvo con ima´genes de 8 µm) con
el fin de caracterizar el medio en el cual se encuentran los objetos con exceso IR, reforzando la
seleccio´n de los candidatos a MYSOs que se ha presentado en el Cap´ıtulo precedente.
La Figura 4.7 muestra seis paneles, en los cuales se han superpuesto sobre la imagen del
cociente de Brγ/Hα, varios contornos de ima´genes que trazan distintas componentes del medio
interestelar. Es importante tener siempre presente cuando se realiza este tipo de superposiciones
de ima´genes y contornos, que lo que se observa en la imagen es la proyeccio´n en dos dimensiones
de estructuras tridimensionales; por lo tanto, una correlacio´n en proyeccio´n no necesariamente
implica una correlacio´n espacial (y mucho menos un v´ınculo f´ısico). Es necesario medir otros
para´metros f´ısicos para establecer fehacientemente la existencia de v´ınculos f´ısicos entre las
componentes, como por ejemplo, velocidades radiales.
Los contornos de los paneles de la Figura 4.7 corresponden a ima´genes que mapean distintas
componentes del medio interestelar segu´n se detalla a continuacio´n:
Panel 1 - Contornos de 12CO: Los contornos de 12CO marcan la ubicacio´n de nubes
moleculares relativamente difusas (con densidades del orden de nH2 ∼ 10
2 − 104 cm−3).
Panel 2 - Contornos de HCN: Los contornos de HCN mapean regiones de alta densidad
en nubes moleculares, nH2 > 10
4 cm−3 (dos o´rdenes de magnitud mayores que las que
mapea el 12CO). Dado que los nu´cleos moleculares donde se forman las estrellas masivas
tienen una densidad de nH2=10
4-106 cm−3 (Solomon et al., 1992), el HCN mapea regiones
moleculares probablemente ma´s vinculadas a la actividad de formacio´n estelar que el CO.
Es importante resaltar que de los contornos de HCN que se observan en esta imagen, el
u´nico ma´ximo considerado como una deteccio´n confiable de HCN por Miura et al. (2010),
es el que ha sido sen˜alado con una flecha. Este ma´ximo cumple con ser tres veces ma´s
intenso que el nivel de ruido de fondo y fue observado en dos canales de velocidades.
Todos los otros contornos menores que se observan en la imagen, aunque aparecen bien
definidos, fueron descartados por los autores como detecciones confiables debido a que
so´lo se observaron en uno de los canales de velocidades. Por consiguiente, cuando se hable
de los contornos de HCN se estara´ haciendo referencia solamente al que se ha sen˜alado
con la flecha.
Paneles 3 y 4 - Contornos de continuo de radio en 8.44 GHz (3.6 cm) y continuo
de radio en 89 GHz (3.36 mm): La emisio´n en el continuo de radio esta´ dominada por
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emisio´n libre-libre del gas ionizado por los fotones UV emitidos por estrellas tempranas.
Si bien ambas ima´genes son interferome´tricas, la resolucio´n espacial de 8.44 GHz es de
∼ 2′′, mientras que la de 89 GHz es de ∼ 7′′.
Panel 5 - Contornos de Spitzer en 8 µm: La emisio´n a 8 µm esta´ principalmente
dominada por las mole´culas de Hidrocarbonos Polic´ıclicos Aroma´ticos (PAH3). La emisio´n
del polvo esta´ asociada a las regiones de mayor extincio´n y, en particular, los PAH suelen
estar vinculados con las regiones de fotodisociacio´n (Draine, 2003).
Panel 6 - Superposicio´n de los objetos con exceso IR: En este panel se han super-
puesto sobre la imagen del cociente de Brγ/Hαlos objetos con exceso IR encontrados
en la fotometr´ıa de banda ancha. Como se describio´ en el Cap´ıtulo anterior, los objetos
con exceso IR se encuentran mayoritariamente en la parte central de la regio´n, delineando
las zonas de mayor emisio´n nebular. En este panel se muestran con c´ırculos blancos, los
objetos que presentan exceso IR (pertenecientes a los grupos excIR1, excIR2 y excIR3)
entre los cuales se han destacado con c´ırculos negros los objetos con exceso IR extremo
(del grupo excIR3). Las posiciones de las dos fuentes que presentan emisio´n en H2 se han
sen˜alado con dos estrellas negras.
Observaciones y comentarios derivados de la Figura 4.7
Panel 1: Como se dijo anteriormente, los contornos de 12CO delinean las zonas de ex-
tincio´n creciente y sus ma´ximos se encuentran en regiones donde, debido probablemente
a la extincio´n o a la escasez de H ionizado, la sen˜al en nuestras ima´genes no era lo
suficientemente intensa como para generar el cociente. Dado que las observaciones inter-
ferome´tricas no son sensibles a estructuras de gran escala, para completar la informacio´n
relativa a la ubicacio´n de las nubes de CO del panel 1, se ha incluido en el panel izquier-
do de la Figura 4.8 (adaptada del trabajo de Ma´ız-Apella´niz et al., 2004) una imagen
con los contornos de 12CO de Engargiola et al. (2003) superpuestos sobre la imagen de
Hα (de HST-WFPC2). Si bien las ima´genes de Engargiola et al. (2003) tambie´n son in-
terferome´tricas, su resolucio´n angular es menor, 13′′, por lo tanto muestran la estructura
a gran escala del CO ma´s completa, pudie´ndose apreciar particularmente la ubicacio´n y
distribucio´n de la nube molecular NMA-4 (siguiendo la nomenclatura de Miura et al.,
2010).
Comparando los paneles 1 y 2 se observa que el ma´ximo de HCN se encuentra ligeramente
desplazado hacia el norte respecto al ma´ximo de CO de NMA-8; dicha observacio´n fue
hecha en el estudio de Miura et al. (2010) para el ma´ximo de HCN mostrado derecho
de la Figura 4.8 y para otro ma´ximo detectado hacia el sur, que no entra en el campo
aqu´ı descripto. Los autores, establecieron mediante las velocidades de las nubes de CO y
3PAH: del acro´nimo en ingle´s: ‘Polycyclic Aromatic Hydrocarbon’.
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Figura 4.7: Seis paneles, en los cuales se han superpuesto sobre el mapa de extincio´n de Brγ/Hα,
contornos de ima´genes que mapean distintas componentes del medio interestelar. Como se indica
en el margen inferior derecho de cada uno de los paneles, los contornos superpuestos corresponden
a: panel 1, 12CO; panel 2, HCN; panel 3, continuo de radio en 8.44 GHz; panel 4, continuo
de radio en 89 GHz; panel 5, contornos en 8 µm de Spitzer; panel 6, objetos con exceso IR
(c´ırculos blancos), objetos con exceso IR extremo (c´ırculos negros) y dos objetos con emisio´n en
H2 (estrellas negras).
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Figura 4.8: Panel izquierdo: Contornos de 12CO de Engargiola et al. (2003) superpuestos sobre
la imagen de Hα (de HST-WFPC2), figura adaptada del trabajo de Ma´ız-Apella´niz et al. (2004).
Panel derecho: Ampliacio´n de la regio´n donde se localiza el ma´ximo de HCN (contornos negros).
Se nota que en la posicio´n de dicho ma´ximo hay una regio´n sin objetos detectados en la fotometr´ıa
de JHKs (c´ırculos blancos).
HCN, que las nubes de CO y HCN se encuentran asociadas entre s´ı, y por la ubicacio´n
relativa de las mismas, concluyen que las zonas densas donde se localiza actualmente la
actividad de formacio´n estelar, se encuentran ubicadas en el lado de las nubes molecu-
lares ma´s expuesto a la influencia del cu´mulo central de estrellas masivas de NGC604.
Comparando la distribucio´n de los objetos graficados en el panel 6, con el ma´ximo de
HCN, se nota que no se observan objetos con exceso IR donde se localiza el ma´ximo
y, considerando la distribucio´n general de estrellas en esa regio´n (mostrada en el panel
derecho de la Figura 4.8) se nota que en la posicio´n de dicho ma´ximo hay una zona sin
objetos detectados. Si bien esto puede deberse a una mera coincidencia, tambie´n podr´ıa
ser explicado considerando que la nube de alta densidad mapeada por el HCN, se en-
cuentra f´ısicamente ubicada entre los objetos o en el camino de la visual, generando una
extincio´n alta y localizada.
Los continuos de radio en las dos frecuencias mostradas, 8.4 GHz y 89 GHz (en los
paneles 3 y 4, respectivamente), muestran una distribucio´n similar, aunque se evidencian
algunas diferencias. El ma´ximo de la fuente I (siguiendo la nomenclatura de Miura et al.,
2010) es pra´cticamente coincidente con el ma´ximo en A (nomenclatura de Churchwell
& Goss, 1999) y el ma´ximo de la fuente II se ubica en la regio´n intermedia entre los
ma´ximos C y D. Observando la distribucio´n de objetos con exceso IR del panel 6, se
nota que en las zonas correspondientes a los ma´ximos A, B, C y D del panel 3, hay una
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a
144 Ana´lisis y resultados derivados de los datos de banda angosta
densidad importante (y particularmente localizada para los nudos A, B y C) de objetos
con exceso IR extremo (c´ırculos negros). Como se menciono´ en el Cap´ıtulo 3, el nu´mero
de objetos con exceso IR que se localizan en dichas regiones es coincidente, en orden de
magnitud, con el estimado por Churchwell & Goss (1999). Otra observacio´n relativa a
los objetos con exceso IR, es que en las dos regiones de mayor extincio´n de la imagen se
encuentran localizados grupos de objetos con exceso IR (c´ırculos blancos en el panel 6)
aunque no con exceso IR extremo. Esto se debe, posiblemente, a que en esas regiones la
magnitud medida de los objetos tiene un error ma´s grande (ya sea porque son ma´s de´biles
a causa de la alta extincio´n, en particular en J y H, y/o porque debido a la alta emisio´n
nebular resulta dif´ıcil calcular un valor de cielo adecuado), de modo que los errores en el
color (H-Ks) de estos objetos los dejan fuera de la clasificacio´n de objetos con exceso IR
extremo.
El panel 5 muestra la distribucio´n de la emisio´n dominada por las mole´culas PAH. Se
observa, como era previsible, que los contornos de 8 µm, mapean exactamente las regiones
de mayor extincio´n, poniendo en evidencia la presencia de polvo en esos lugares.
En el panel 6, tambie´n se han sen˜alado con estrellas negras, la ubicacio´n de los dos objetos
con emisio´n en H2 descriptos en la u´ltima Seccio´n de este Cap´ıtulo.
4.5. Emisio´n en Brγ y Ks
Siguiendo con los argumentos para confirmar (a nivel general) la seleccio´n de objetos can-
didatos a MYSOs presentada en esta Tesis, se estudio´ la relacio´n entre la emisio´n en Ks, Brγ y
el exceso IR de las fuentes puntuales.
Una de las posibles explicaciones a los excesos en (H-Ks) observados en el ana´lisis de las
ima´genes de banda ancha, es la presencia de objetos con l´ıneas de emisio´n intensa en Brγ. Para
ilustrar este punto se ha incluido en la Figura 4.9 una imagen tomada de Campbell & Terlevich
(1984) donde los autores han graficado en el diagrama CC las posiciones de: un cuerpo negro
a T=42500 K (HBB), emisio´n gaseosa con l´ıneas de recombinacio´n (GE) y estrellas supergi-
gantes rojas de tipo M (RSG), conectadas por trazos que marcan la ubicacio´n de objetos segu´n
porcentajes de mezcla entre estas tres componentes. En este diagrama puede observarse que
la emisio´n puramente gaseosa GE (la que corresponder´ıa un nudo de emisio´n nebular) se ubica
en la regio´n ocupada por los objetos con exceso IR (comparar este diagrama con los diagramas
CC presentados en el Cap´ıtulo 3).
Ahora bien, si el exceso IR de los objetos fuera causado principalmente debido a la presencia
de emisio´n intensa en Brγ, se esperar´ıa que dichos objetos se encuentren ubicados por encima
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Figura 4.9: Diagrama CC con las posiciones de un cuerpo negro a T=42500 K (HBB), emisio´n
gaseosa con l´ıneas de recombinacio´n (GE) y estrellas supergigantes rojas de tipo M (RSG), co-
nectadas por trazos que marcan la ubicacio´n de objetos con porcentajes de mezcla entre estas tres
componentes. La emisio´n puramente gaseosa se ubica en la regio´n que corresponde a los objetos
con exceso IR. Imagen tomada de Campbell & Terlevich (1984).
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de un valor medio de (Ks-Brγ), (Ks-Brγ)medio, dado por el valor medio del color de los objetos
que no presentan exceso IR. Esto se deriva conceptualmente del hecho de que la incidencia
de la l´ınea de emisio´n en la magnitud del filtro de banda angosta (Brγ) es proporcionalmente
mayor que la incidencia de esa misma l´ınea en el filtro de banda ancha (Ks).
La afirmacio´n previa puede derivarse matema´ticamente mediante el siguiente planteo senci-
llo: Se considera el caso simplificado en que el flujo de un objeto con l´ınea de emisio´n se puede
modelizar como el flujo de continuo Fc (constante en el rango de longitudes de onda del filtro
de banda ancha) ma´s el flujo de la l´ınea superpuesto fl (cuyo ancho es suficientemente pequen˜o
como para despreciar efectos de transmisio´n del filtro4).
La ecuacio´n de flujo medido esta´ dada por:
F =
∫
FλTλRλdλ
donde Tλ la transmisio´n del filtro y Rλ otros factores como emisividad del telescopio, trans-
misio´n atmosfe´rica, etc (dichos factores los consideramos iguales para ambos filtros).
La resta de las magnitudes para un objeto sin l´ınea de emisio´n es:
(Ks −Brγ) = −2,5× log(
Fc A
Fc a
) ∴ (Ks −Brγ) = −2,5× log(
A
a
)
donde A y a son las a´reas (rango de longitud de onda × porcentaje de transmisio´n) de las
curvas de transmisio´n de los filtros de Ks y Brγ, respectivamente.
Planteando la misma ecuacio´n para objetos con l´ınea de emisio´n en Brγ sumada a un nivel
de continuo constante se obtiene:
(Ks − Brγ)l = −2,5× log(
Fc A× (1 + fl/Fc A)
Fc a× (1 + fl/Fc a)
)
(Ks −Brγ)l = −2,5× log(
Fc A
Fc a
)− 2,5× log(
(1 + fl/Fc A)
(1 + fl/Fc a)
)
(Ks − Brγ)l = −2,5× log(
A
a
)− 2,5× log(
(1 + fl/Fc A)
(1 + fl/Fc a)
)
4Dicha suposicio´n se puede justificar si se tiene en cuenta que los valores medidos son del orden de
∼1 A˚ o menores.
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(Ks −Brγ)l = (Ks −Brγ) + Cte
donde Cte = −2,5× log( (1+fl/Fc A)
(1+fl/Fc a)
)
La constante Cte > 0 ya que 0 < (1+fl/Fc A)
(1+fl/Fc a)
) < 1, de lo que resulta que el valor de
(Ks-Brγ) con l´ınea de emisio´n en Brγ, (Ks −Brγ)l, es el valor de (Ks −Brγ) sin l´ınea ma´s
una constante positva.
Se calculo´ la fotometr´ıa PSF para los objetos de la imagen de Brγ; so´lo 727 objetos fueron
detectados y medidos en esta imagen (considerando para la deteccio´n, al igual que para los
filtros de banda ancha, un nivel de 5σ por encima de la emisio´n de fondo). De estos objetos un
total de 570 tienen magnitudes detectadas en JHKs, los restantes 157 objetos detectados en
Brγ corresponden a nudos de emisio´n puramente nebular sin contraparte medible en el continuo
(es decir, en las ima´genes de banda ancha). De las 570 fuentes con magnitudes en Brγ y JHKs,
42 presentan exceso IR, de las cuales 27 cumplen la condicio´n de que la distancia a la l´ınea de
enrojecimiento es mayor que la incerteza en el color, es decir, que presentan exceso IR confiable
(excIR¿excIR1 siguiendo la notacio´n utilizada en el Cap´ıtulo precedente) y 15 presentan exceso
IR aunque no cumplen esta condicio´n.
La Figura 4.10 muestra el diagrama de (Ks-Brγ) en funcio´n de la magnitud Ks (panel
superior) y el diagrama CC (panel inferior) para los mismos objetos. En co´digo de colores (el
mismo para ambos diagramas) se han identificado con rojo los objetos que presentan exceso
IR confiable y con azul los 15 objetos con exceso IR dentro de la incerteza en el color. Como
puede observarse en el diagrama de (Ks-Brγ), los objetos se distribuyen alrededor de una recta
de valor (Ks-Brγ)medio= -4.7 y la dispersio´n de los puntos, como es esperable, crece con la
magnitud. En dicho gra´fico los objetos con exceso IR no muestran una distribucio´n especial ni
una tendencia marcada a tomar valores de (Ks-Brγ) mayores, como ser´ıa el caso si los objetos
tuvieran exceso IR producido pura y exclusivamente por una l´ınea de emisio´n en Brγ muy
intensa. A partir de este resultado puede argumentarse que, para la mayor´ıa de los objetos
con exceso IR que se han identificado, dicho exceso no proviene u´nicamente de una emisio´n
extremadamente intensa de la l´ınea de Brγ, sino que es causado posiblemente por la l´ınea de
Brγ junto con otras contribuciones de: i) l´ıneas en la banda Ks (como pueden ser las l´ıneas de
las cabezas de banda de CO) y/o ii) un aumento en la emisio´n de continuo, como ocurre con
los objetos de Clase 0 (ver ejemplos en la Seccio´n 1.5 en el Cap´ıtulo 1).
La Figura 4.11 se ha incluido para ilustrar este u´ltimo caso. La imagen fue tomada de Ta-
chihara et al. (2007). El gra´fico muestra datos fotome´tricos de la fuente Lupus 3MMS, un objeto
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Figura 4.10: Gra´fico de (Ks-Brγ) en funcio´n de la magnitud Ks (panel superior) y diagrama
CC (panel inferior) para los objetos con fotometr´ıa PSF en JHKs y Brγ. En co´digo de colores se
han identificado con rojo los objetos que presentan exceso IR confiable y con azul los 15 objetos
con exceso IR dentro de la incerteza en el color.
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Figura 4.11: Figura tomada de Tachihara et al. (2007). Se han graficado datos fotome´tricos
de la fuente Lupus 3MMS, un objeto clasificado de Clase 0, con las curvas de SED modeladas
para un objeto de Clase 0 visto desde diferentes a´ngulos segu´n la escala de colores en el margen
superior izquierdo. La l´ınea de puntos corresponde al objeto central cuya temperatura efectiva se
estima en T sim 4000 K.
clasificado de Clase 0, con las curvas de distribucio´n espectral de energ´ıa (SED5) modeladas
para un objeto de Clase 0 visto desde diferentes a´ngulos segu´n la escala de colores en el margen
superior izquierdo. La l´ınea de puntos corresponde al objeto central cuya temperatura efectiva
se estima en T∼ 4000 K.
El hecho de que los objetos no sean mayoritariamente identificables con emisio´n en Brγ tam-
bie´n indica que la tasa de incidencia de nudos de emisio´n nebular en el diagrama CC es muy
baja. Los objetos masivos del tipo de los clasificados como Clase 0 parecen ser los ma´s probables
en el caso de los candidatos MYSOs identificados en este estudio.
4.6. Objetos con emisio´n de H2
Como se menciono´ previamente hay dos objetos que resultan particularmente interesantes
porque presentan emisio´n relativamente conspicua en H2. En la Figura 4.12 se muestra la
ubicacio´n de dichos objetos (sen˜alados con las letras A y B) en el campo de NGC604. El panel
izquierdo corresponde a la imagen de banda ancha en el filtro J, mientras que en el panel
derecho, los objetos se muestran sobre la imagen de H2-Brγ (usando Brγ como continuo para
la imagen de H2). La escala de colores en ambas ima´genes se esta´ invertida, de modo que los
5SED: del acro´nimo en ingle´s de ‘Spectral Energy Distribution’.
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Figura 4.12: Panel izquierdo: imagen de la banda ancha J. Panel derecho: imagen de H2-Brγ.
Los objetos con emisio´n en H2 se han sen˜alado con las letras A y B. La escala de colores en
ambas ima´genes esta´ invertida, de modo que los objetos ma´s brillantes se ven ma´s oscuros.
objetos ma´s brillantes se ven ma´s oscuros.
En la Figura 4.13, se muestra una ampliacio´n del a´rea que contiene a ambos objetos en las
ima´genes de distintos filtros, segu´n se indica en las inscripciones en el margen inferior derecho
de cada uno de los paneles. El panel 5, es el mapa de extincio´n, en el que se han superpuesto
los contornos de 12CO; all´ı se observa que la posicio´n proyectada de ambos objetos los situ´a en
la nube molecular de CO, en los alrededores del ma´ximo. Ninguno de los dos objetos presenta
emisio´n en Hα (como se observa en el panel 7); esto podr´ıa ser un efecto de la extincio´n ya
que del conjunto de ima´genes que se utilizaron en este estudio, la imagen del filtro del Hα (que
corresponde al rango de longitudes de onda ma´s cortas) es la ma´s afectada por la extincio´n.
El objeto A
Este objeto pra´cticamente no se observa en la banda J ni Paβ (paneles 1 y 4, respectiva-
mente), pero se va haciendo progresivamente ma´s intenso en H (panel 2) y es un objeto brillante
en la banda Ks (panel 3). En el panel 5 se nota que el objeto A se encuentra en una regio´n
de alta extincio´n, con lo cual, su ausencia en J y progresivo brillo creciente hacia Ks podr´ıa
ser efecto de la extincio´n. Observando los paneles 6 y 9, se deduce que el objeto A, es muy
brillante en Ks debido, en parte, a la contribucio´n de la emisio´n en la l´ınea de H2 pero no de
Brγ (ya que pra´cticamente no se lo observa en el panel 6). En s´ıntesis, el objeto A presenta
una clara emisio´n en la l´ınea de H2 (de hecho, en los paneles 8 y 9 aparece casi como un objeto
puntual, considerando el FWHM de las ima´genes de H2) y se encuentra situado, al menos en
proyeccio´n, dentro de una nube de material molecular y alta extincio´n.
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Figura 4.13: Ampliacio´n del a´rea que contiene a los objetos con emisio´n en H2 (sen˜alados con
las letras A y B) en las ima´genes de distintos filtros, segu´n se indica en las inscripciones en el
margen inferior derecho de cada uno de los paneles.
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El objeto B
El objeto B aparece como una emisio´n ma´s difusa (menos intensa y ma´s extendida) que el
objeto A en las ima´genes de H2 (paneles 8 y 9). El mapa de extincio´n del panel 5 no brinda
informacio´n respecto al nivel de extincio´n correspondiente a su ubicacio´n (aunque en esa regio´n
probablemente la extincio´n sea importante). Coincidente con la ubicacio´n del objeto B, en los
paneles de las ima´genes de banda ancha J, H y Ks aparece un objeto ‘estelar’ (so´lo es posible
observar una emisio´n ma´s extendida en la banda Ks si se disminuye exageradamente el rango
dina´mico de la imagen, mostrando principalmente los valores de intensidad ma´s bajos). El ob-
jeto B no se observa en Paβ, Brγ, ni en Hα.
Como se menciono´ anteriormente, la emisio´n de H2 en el NIR, ya sea en la transicio´n
vibracional v=1-0 S(1) (λ=2.12 µm) o v=2-1 S(2) (λ=2.25 µm) correspondiente a la banda
de H2 aqu´ı presentada, tiene lugar en nubes moleculares de alta densidad, con temperaturas
T& 2000 K, y puede ser provocada ba´sicamente por dos mecanismos:
Por colisiones en frentes de choques, generalmente asociados con eyecciones de materia
(‘outflows’) en fuentes estelares jo´venes. La emisio´n de H2 vinculada a eyecciones de
materia es frecuente observada en ‘outflows’ de CO de objetos estelares jo´venes, princi-
palmente de masa intermedia y baja, aunque tambie´n existen varios estudios que sen˜alan
la presencia de ‘outflows’ en los que se observa emisio´n de H2 vinculados a estrellas ma-
sivas jo´venes, en formacio´n (Kumar et al., 2002; Mart´ın-Herna´ndez et al., 2008).
En regiones de formacio´n estelar masiva la emisio´n de H2 puede producirse en la regio´n
de fotodisociacio´n (PDR6) y hay reportes observacionales de PDRs delineadas por los
contornos de H2 en otras regiones de formacio´n estelar masiva (Rubio et al., 2000, 1998).
En estos casos la emisio´n suele ser extendida.
La imagen de H2 de Gemini-NIRI presenta muy bajo brillo superficial, pero en el panel 9
puede notarse una especie de l´ınea en dos tramos, que va de A hacia B pasando por el nudo
de emisio´n en Brγ (ver panel 6); esa estructura podr´ıa marcar el limite de la regio´n de fo-
todisociacio´n, sin embargo con la imagen de H2 con que contamos no puede asegurarse que
esa estructura que parece verse sea realmente la PDR. La emisio´n de los objetos A y B es
comparativamente ma´s conspicua que la de la dicha estructura .
En la literatura sobre NGC604 no hay datos ni estudios relativos a estos dos objetos en
particular. Las observaciones utilizadas en este trabajo han servido para localizar e identificar por
primera vez objetos de estas caracter´ısticas en la regio´n. Nuevas observaciones, espec´ıficamente
focalizadas en el estudio de las fuentes A y B, son necesarias para revelar su verdadera naturaleza
y estudiar sus caracter´ısticas f´ısicas, junto con las del medio en el que esta´n inmersas.
6PDR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Photodissociation Region’.
Capı´tulo5
Trabajo a futuro
En este Cap´ıtulo se resumen los nuevos proyectos que se fueron generando a partir de los
resultados derivados durante el desarro del estudio de esta Tesis.
Las Secciones que contiene el presente Cap´ıtulo son: •Propuesta presentada para Gemini-
NIFS: una propuesta de observacio´n concreta, realizada para observar con Gemini-NIFS pe-
quen˜os campos de NGC604 con varias fuentes clasificadas como candidatos a MYSOs; •Futura
propuesta para observar las fuentes A y B: una propuesta para observar con Gemini-GNIRS
los objetos A y B, que presentan emisio´n conspicua en H2; •Nueva informacio´n obtenida
a partir de datos ya existentes: un proyecto para seguir estudiando la poblacio´n estelar de
NGC604, con datos derivados de las ima´genes de Gemini-NIRI y HST; •Fraccio´n de objetos
con exceso IR en GHRs: un proyecto para continuar con el estudio de la fraccio´n de objetos
con exceso IR en otras GHRs, con observaciones existentes o con nuevas observaciones cuando
sea necesario.
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5.1. Propuesta presentada para Gemini-NIFS
Spectrocopic study of massive young stellar objects within NGC604 giant star-
forming region.
Con el fin de certificar la naturaleza de las fuentes seleccionadas como candidatas a MYSOs
en el presente estudio, se ha presentado una nueva propuesta de observacio´n en Gemini-Norte.
Dicha propuesta, es parte de un proyecto que consiste en la observacio´n de campos espec´ıficos
dentro de la regio´n de NGC604 donde se ubican grupos de fuentes candidatas a MYSOs. El
objetivo del proyecto es estudiar y caracterizar en detalle a cada uno de los objetos candidatos
a MYSO individualmente, junto con el medio interestelar de su entorno cercano. La propuesta
fue presentada para el semestre 2010B, y ha sido posicionada en Banda-1, de modo que los
datos de uno de los campos estara´n disponibles a partir de comienzos de 2011.
El proyecto del cual forma parte la mencionada propuesta consta de cinco campos de
NGC604 seleccionados para ser observados con NIFS (Near Infrared Integral Field Spectro-
meter), en la banda K. Como indica su nombre, NIFS es un espectro´grafo de campo integrado.
Las ima´genes tomadas con NIFS son en realidad un cubo de datos; es decir, las ima´genes de
NIFS esta´n compuestas por una imagen bidimensional cuya tercer dimensio´n esta´ dada por
espectros obtenidos en la posicio´n de cada uno de los pixeles. El campo cubierto por NIFS es
de 3′′×3′′. La escala de los pixeles es de 0.04′′ en la direccio´n de la ‘ranura’ y de 0.103′′ en
direccio´n perpendicular a la misma, con lo cual se obtiene una resolucio´n espacial de ∼ 0.1′′
(con correccio´n de o´ptica adaptativa). Las observaciones sera´n realizadas en la banda K, que
cubre un rango espectral entre λ=1.99 - 2.40 µm. Como se ha mencionado, el rango espectral
cubierto por la banda K es particularmente importante para estudiar la naturaleza y el esta-
dio evolutivo de los objetos masivos jo´venes, debido a la presencia de una gran cantidad de
l´ıneas de emisio´n caracter´ısticas de los MYSOs, como Hi, Heii, Mgii, Feii, H2 y las cabezas de
banda de CO (Bik et al., 2006). La resolucio´n espectral alcanzada en esta banda, R = 5290,
es suficiente para resolver las l´ıneas espectrales que se espera observar, permitiendo identificar
fehacientemente las l´ıneas de emisio´n de los candidatos a MYSOs. Por otro lado, debido a la
cobertura espacial de NIFS, sera´ posible inferir propiedades relativas a la cinema´tica del gas del
medio interestelar circundante de los objetos.
Los cinco campos elegidos para ser observados con Gemini-NIFS se muestran en la imagen
de la Figura 5.1. En dicha imagen se han graficado las regiones seleccionadas con cuadrados
que representan el campo de visio´n de NIFS a escala, y con la orientacio´n elegida para cada
regio´n. Los objetos candidatos a MYSOs identificados en el presente estudio, se han sen˜alado
con cuadrados amarillos pequen˜os.
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Figura 5.1: Campos seleccionados para ser observados con Gemini-NIFS. Las regiones seleccio-
nadas corresponden a los cuadrados que representan el campo de visio´n de NIFS a escala, con la
orientacio´n elegida para cada regio´n. Los objetos candidatos a MYSOs identificados en el presente
estudio, se han sen˜alado con cuadrados amarillos pequen˜os.
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En la propuesta presentada para el semestre 2010B, se observara´ el campo 4 (marcado con
un cuadrado rojo en la imagen de la Figura 5.1).
Las observaciones se hara´n utilizando ALTAIR (ALTtitude conjugate Adaptive optics for
the InfraRed) con lente de campo y OIWFS (On-Instrument WaveFront Sensor). ALTAIR es
el sistema de o´ptica adaptable de Gemini-Norte. El OIWFS realiza pequen˜as correcciones para
compensar por posibles movimientos entre NIFS y ALTAIR. La lente de campo de ALTAIR se
utiliza para lograr que la PSF sea ma´s estable en todo el campo y es particularmente beneficioso
su uso en la presente propuesta, porque se observara´n objetos diseminados en todo el campo
de NIFS que se encuentran a ma´s de 5′′ de separacio´n de la estrella gu´ıa.
Fue necesario realizar la propuesta de observacio´n utilizando una estrella gu´ıa laser (LGS)
debido a que ALTAIR requiere, para efectuar una buena correccio´n, una estrella gu´ıa con una
magnitud R<∼ 12 mag (en el o´ptico) ubicada en un radio < 25′′ del campo seleccionado. Dadas
las caracter´ısticas de la regio´n observada, la mayor´ıa de los objetos brillantes en el o´ptico, se
encuentran inmersos en regiones oscurecidas por la presencia de polvo en el medio interestelar
de modo que no fue posible encontrar un objeto en ese rango de magnitudes en el o´ptico. De
hecho tambie´n ha resultado dif´ıcil encontrar un objeto apropiado para utilizar como gu´ıa para
OIWFC el cual requiere un objeto con magnitud K<∼ 15.5 mag en un anillo circular entre 12′′
y 25′′ de radio.
La imagen de la Figura 5.2 muestra la configuracio´n final para la propuesta de observacio´n
presentada. Se han superpuesto sobre la imagen de la banda Ks de NIRI la ubicacio´n del cam-
po 4 y la posicio´n de las estrellas gu´ıa para ALTAIR-AOIWFS y NIFS-OIWFS. En la imagen
tambie´n se muestra la regio´n vin˜eteada por el OIWFS, cuyos contornos son las l´ıneas rojas
en forma de herradura que rodean el campo 4. Los c´ırculos rojos y celestes representan los
radios accesibles para la ubicacio´n de las estrellas gu´ıa de AOIWFS y OIWFS. Esta imagen fue
generada durante la Fase II con la herramienta OT (Observing Tool) de Gemini.
A continuacio´n se describen algunos de detalles espec´ıficos de la propuesta de observacio´n
para Gemini-NIFS junto con los motivos que justifican las condiciones requeridas.
Las condiciones observacionales, se dan en porcentajes (percentiles ma´s espec´ıficamente)
de ocurrencia de la propiedad que representan. Todas la definiciones y valores de referencia
se encuentran en la pa´gina del observatorio Gemini (http://www.gemini.edu/node/10781) Las
condiciones observacionales requeridas en la propuesta presentada son:
IQ 20%-ile. IQ hace referencia a la calidad de la imagen requerida (IQ: Image Quality).
IQ 20% indica que se requiere la mejor calidad de imagen posible (y la menos frecuente).
Por ejemplo, IQ 20% en la banda K con OIWFS, implica que una fuente en el zenit
tendra´ un dia´metro al 50% de la energ´ıa no mayor a 0.3′′.
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a
158 Trabajo a futuro
Figura 5.2: Configuracio´n final para propuesta de observacio´n presentada. Se han superpuesto
sobre la imagen de la banda Ks de NIRI la ubicacio´n del campo 4 y la posicio´n de las estrellas gu´ıas
para ALTAIR-AOIWFS y NIFS-OIWFS. La regio´n vin˜eteada por el OIWFS (cuyos contornos se
trazaron con l´ıneas rojas, en forma de herradura rodeando el campo 4). Los c´ıculos rojos y celestes
representan los radios accesibles para la ubicacio´n de las estrellas gu´ıas de AOIWFC y OIWFS.
Esta imagen fue generada durante la Fase II con la herramienta OT (Observing Tool) de Gemini.
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CC 50%-ile. CC hace referencia a la transparencia del cielo relativa a la presencia de
nubes (CC: Cloud Cover). CC 50%-ile implica una calidad de cielo fotome´trica, es decir,
cielo sin nubes y en el cual sea posible mantener un flujo estable. La propagacio´n del la´ser
utilizado para la LGS puede realizarse so´lo en condiciones fotome´tricas y de buen seeing.
Las condiciones tanto de IQ como de CC esta´n fuertemente restringidas por el uso de
ALTAIR junto con la LGS. Por otro lado, durante las pruebas realizadas con la calculadora
de tiempo de integracio´n (ITC1)de NIFS se ha observado que al cambiar el CC de 20%
a 50% la relacio´n S/N del espectro final obtenido no cambia significativamente, pero al
pasar de CC 50% a CC 70% la relacio´n S/N cae ma´s de un 30%.
WV any. WV hace referencia a la transparencia del cielo relativa a la cantidad de vapor
de agua presente en la atmo´sfera (WV: Water Vapor). En el NIR, el vapor de agua afecta
principalmente a las regiones entre las bandas J, H y K, sin embargo su efecto no es
importante dentro de cada una de las bandas en s´ı mismas, ya que fueron disen˜adas
justamente teniendo en cuenta este efecto, entre otros (ver detalles en el Cap´ıtulo 1).
SB any. SB hace referencia a la emisio´n de fondo del cielo (SB: Sky Background). Como
se detallo´ en el Cap´ıtulo 1, en el NIR, la emisio´n de fondo del cielo esta´ dominada por las
l´ıneas de emisio´n de airglow y, en particular en la banda K, tambie´n por la contribucio´n
de la emisio´n te´rmica de CH4 y H2O. Estas emisiones se modelizaron para ser incluidas
en la ITC, junto con otras contribuciones a la emisio´n de fondo como la emisio´n zodiacal,
la emisio´n te´rmica atmosfe´rica, etc. Durante los ensayos realizados con la ITC (sobre el
espectro de un objeto estelar joven de una magnitud K∼ 19.0) se observo´ que la relacio´n
S/N del espectro final obtenido, no se ve fuertemente afectada por la eleccio´n del SB; el
factor dominante en dicha relacio´n es el ruido poissoniano propio de la sen˜al. De modo
que el SB se ha dejado en ‘any’ para maximizar la posibilidad de que la observacio´n se
realice.
AM < 1.2. En AM se define al ma´ximo valor para la masa de aire (airmass) hasta el cual
es posible realizar la observacio´n. Obviamente la masa de aire afecta la transparencia del
cielo, el brillo de fondo y la calidad de imagen, de modo que se ha limitado hasta un valor
ma´ximo de AM=1.2 con el fin de obtener la mejor calidad de imagen posible.
La propuesta requiere una secuencia de 7 exposiciones, de 600 segundos cada una, en el
campo 4. Intercaladas con las observaciones del campo 4, se deben realizar 4 exposiciones,
de 600 segundos cada una, en un campo de cielo. Es decir, 4200 segundos de exposicio´n en
la fuente y 2400 segundos en el campo del cielo. Con lo cual, se espera obtener una relacio´n
S/N> 5 para el continuo de los espectros finales de los objetos. Tanto la secuencia del campo 4
como la secuencia del campo de cielo, incluyen un pequen˜o patro´n de dithering rectangular (de
0.15′′ en una direccio´n y 0.06′′ en la direccio´n perpendicular a la anterior) con el fin de facilitar
1ITC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Integration Time Calculator’.
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la correccio´n por pixeles malos y rayos co´smicos.
Los datos del campo 4 sera´n reducidos y analizados apenas este´n disponibles. De este mo-
do, teniendo en cuenta la experiencia adquirida en la observacio´n de esta primera propuesta, se
planea presentar para 2011B, y en los sucesivos semestres, las propuestas para la observacio´n
de los campos restantes, hasta obtener los datos de las cinco regiones seleccionadas.
5.2. Futura propuesta para observar las fuentes A y B
Se planea tambie´n presentar una propuesta de observacio´n para el semestre 2012B con
Gemini-GNIRS, con el fin de realizar una observacio´n focalizada en el estudio de los objetos A y
B que presentan emisio´n en la l´ınea de H2. Una vez obtenidos y analizados los datos GNIRS, es
posible que se realice una nueva propuesta con Gemini-NIFS, ya que NIFS constituye tambie´n
para estos objetos una buena opcio´n instrumental si se desea obtener informacio´n acerca de
la emisio´n del objeto central y el material de los alrededores, para comprobar la existencia de
posibles ‘outflows’.
5.3. Nueva informacio´n obtenida a partir de datos ya existentes
Con el fin de completar la caracterizacio´n de los objetos del cu´mulo de NGC604 se planea
generar la distribucio´n espectral de energ´ıa de los objetos mediante la complementacio´n de los
datos en el infrarrojo cercano de Gemini con los surgidos de la fotometr´ıa del HST en el UV, el
o´ptico y el IR. A partir de la SED es posible derivar para´metros f´ısicos de los objetos utilizando
la herramienta CHORIZOS (Ma´ız-Apella´niz, 2004) cuyo desempen˜o se optimiza cuanto mayor
es la cobertura espectral de la fotometr´ıa disponible.
Este estudio se desarrollara´ en dos fases; durante la primer se establecera´ la correlacio´n entre
los objetos detectados independientemente mediante observaciones con distintos instrumentos,
de manera de generar un sistema fotome´trico libre de sesgos a partir del cual se pueda obtener la
SED de los objetos. En la segunda fase, se realizara´ el ana´lisis que permitira´ derivar temperaturas
y gravedades de las estrellas, junto con una determinacio´n del mapa de enrojecimiento sufrido
por las estrellas del cu´mulo ionizante. Para esto se hara´ uso de la herramienta CHORIZOS,
el cual es un co´digo desarrollado para comparar datos fotome´tricos con modelos de SEDs.
CHORIZOS, permite seleccionar la familia de SED y escoger la forma en que se realizara´ el
ajuste de cada para´metro, incluyendo la opcio´n de limitar su rango de variacio´n. El co´digo calcula
entonces la bondad del ajuste para todos los rangos especificados, lo cual permite identificar
soluciones mu´ltiples y evaluar la matriz de correlacio´n para los para´metros derivados de una
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5.4. Fraccio´n de objetos con exceso IR en GHRs
Se planea ir completando el diagrama de fraccio´n de objetos con exceso IR vs. edad del
cu´mulo central, con los puntos correspondientes a otras GHRs, en un principio, con informacio´n
existente en la literatura y observaciones en las bandas JHKL, disponibles en las bases de
datos pu´blicas de distintos telescopios. La idea es comprobar si las GHRs presentan alguna
tendencia en su ubicacio´n en dicho diagrama, con respecto a la regresio´n encontrada por Haisch
y colaboradores para las regiones de formacio´n estelar gala´ctica. Este estudio tambie´n podr´ıa
brindar informacio´n concerniente a la existencia de discos alrededor de estrellas masivas en
formacio´n.
Tesis de Doctorado - Marzo 2011 Cecilia Farin˜a

Capı´tulo6
Sı´ntesis de resultados y consideraciones
finales
En este Cap´ıtulo se expone una s´ıntesis de los resultados que se han obtenido en el estudio
desarrollado para la Tesis de Doctorado presentada y su relevancia.
NGC604 ha sido ampliamente estudiada, se la ha observado con una enorme variedad de
instrumentos en todos los rangos del espectro y se han aplicado infinidad de te´cnicas y modelos
para el ana´lisis de los datos. Sin embargo, en el compendio de los estudios previos realizado en
el Cap´ıtulo 1, se habra´ notado que hay ma´s trabajos dedicados al estudio de la componente
gaseosa que de la componente estelar, y entre los estudios dedicados a la componente estelar
hay ma´s informacio´n relativa a los objetos evolucionados de NGC604 que a los objetos ma´s
jo´venes. De hecho, con excepcio´n del art´ıculo publicado por Barba´ et al. (2009) que, como se
menciono´, forma parte del mismo proyecto que el estudio aqu´ı presentado, no hay todav´ıa otros
trabajos espec´ıficamente abocados a caracterizar la nueva generacio´n estelar de NGC604. En
las publicaciones previas que abordan este tema, los autores infieren la presencia de una nueva
generacio´n estelar de un modo ma´s indirecto, en general, a trave´s de las medidas obtenidas de
la emisio´n de nebular (ionizada o molecular) a gran escala. En este estudio se han detectado
los ‘objetos individuales’ que presentan exceso IR y se han seleccionado aquellos cuya ubicacio´n
en el campo fuera consistente con un escenario de formacio´n estelar. Habiendo hecho esto se
puede decir que en tales coordenadas es donde se encuentran los objetos que conforman la
nueva generacio´n de estrellas de NGC604. Por lo tanto, el cata´logo de candidatas aqu´ı pre-
sentado constituye una lista detallada de los objetos que merecen ser analizados con ma´s detalle.
A continuacio´n se expone una s´ıntesis del trabajo realizado y los resultados obtenidos en la
presente Tesis.
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Se han detectado y seleccionado 72 objetos candidatos a MYSOs
Se estudio´ la distribucio´n espacial de dichos objetos en el campo de NGC604. Los objetos
candidatos a MYSOs se encuentran mayoritariamente localizados en el arco de alta den-
sidad de medio molecular tibio (el cual presenta condiciones de densidad y temperatura
apropiadas para propiciar y mantener procesos de formacio´n estelar masiva actual).
Se calculo´ la fraccio´n total de objetos con exceso IR en el cu´mulo de NGC604
La fraccio´n de objetos con exceso IR obtenida para NGC604 se evaluo´ en el contexto de
los datos derivados para regiones de formacio´n estelar gala´cticas. El resultado indica que
NGC604 presenta una fraccio´n de objetos con exceso IR sustancialmente alta para la edad
del cu´mulo, en relacio´n a la regrecio´n obtenida a partir de los datos de regiones gala´cticas.
Este resultado genera, naturalmente, el planteo respecto a una posible tendencia de las
poblaciones de las GHRs a tener una fraccio´n de objetos con exceso IR ma´s elevada que
las regiones de formacio´n estelar gala´cticas, y si as´ı fuera cua´les son los motivos. Para
poder comenzar a responder a la primer cuestio´n es necesario, en principio, incluir en el
diagrama de fraccio´n de objetos con exceso IR versus edad del cu´mulo, otras GHRs para
corroborar si tal tendencia existe.
Se detectaron, por primera vez en la regio´n, dos objetos con emisio´n en H2
Dicha emisio´n, no es extendida (a gran escala) sino que se encuentra localizada. La emisio´n
de H2 es frecuentemente observada asociada a eyecciones de materia en estrellas en
formacio´n de masa intermedia-baja. En regiones de formacio´n estelar masiva dicha emisio´n
puede producirse en la regio´n de fotodisociacio´n y hay reportes observacionales sobre este
efecto en otras regiones de formacio´n estelar. En estos casos la emisio´n suele ser extendida.
Tambie´n es posible que se trate de emisio´n de un disco-envoltura de acrecio´n alrededor
del objeto masivo central, los reportes de estas detecciones son au´n poco frecuentes y
dichos objetos podr´ıan constituir una evidencia observacional para agregar a la discusio´n
relativa a la existencia de los discos de acrecio´n alrededor de MYSOs. En cualquier caso
estos objetos resultan interesantes y se necesitan nuevas observaciones para definir la
causa de la emisio´n detectada en H2.
Se generaron ima´genes que mapean la extincio´n en la regio´n
A partir del cociente de las ima´genes de banda angosta de Gemini-NIRI y de Hα (de
HST-WFPC2). Estos mapas junto con ima´genes en otros rangos espectrales, que trazan
distintas componentes de medio interestelar (HCN, CO, continuo de radio en 89 GHz
y 8.44 GHz, 8 µm) se utilizaron para caracterizar el medio en el cual se encuentran los
objetos con exceso IR reforzando la seleccio´n de los candidatos a MYSOs aqu´ı presentados.
Una vez calibrados en flujo, los mapas de extincio´n sera´n los de mejor resolucio´n espacial
(∼ 1′′) obtenidos hasta el presente en NGC604. Esto permitira´ obtener la extincio´n en
estructuras de pequen˜a escala lo cual es importante en NGC604 dada la complejidad de
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la distribucio´n de la componente nebular, incluyendo el polvo, en la regio´n.
La gran mayor´ıa de los objetos identificados como candidatos a MYSOs son estrellas
masivas en formacio´n
Es una afirmacio´n que puede formularse a partir del estudio llevado a cabo en esta Tesis. Dado
que una vez detectados los objetos con exceso IR, la seleccio´n de los que resultaron ser candi-
datos a MYSOs se realizo´ mediante un ana´lisis del medio interestelar en los alrededores de la
ubicacio´n de los objetos. Para este ana´lisis se han utilizado los datos derivados en esta Tesis
(los cocientes de ima´genes que trazan la atenuacio´n del medio interestelar) y tambie´n se han
incluido una variedad de datos y resultados de estudios previos. Los MYSOs seleccionados se
encuentran en regiones donde hay fuertes indicios que indican la presencia (o su posibilidad) de
procesos de formacio´n estelar masiva actual. Es posible que no absolutamente todos los objetos
seleccionados como candidatos a MYSOs a partir de su exceso IR sean efectivamente MYSOs;
ya que los datos fotome´tricos utilizados no son suficientes para asegurar, con toda certeza, la
naturaleza de las fuentes inmersas detectadas.
Objetos puntuales versus objetos singulares
Se ha utilizado la expresio´n ‘objetos individuales’ para hacer referencia a los candidatos a
MYSOs encontrados; sin embargo, se ha tenido siempre presente que dichos ‘objetos individua-
les’ pueden llegar a ser pequen˜os grupos no resueltos. No hay que olvidar que se han estudiado
objetos a casi 1 megaparsec de distancia. Se ha mencionado anteriormente que a la distancia de
NGC604, 1′′ equivale a ∼ 4.1 pc y el FWHM de los objetos en las ima´genes de banda ancha es
∼ 0.35′′. Por su cara´cter disperso y extendido, la distribucio´n estelar de NGC604 permite la re-
solucio´n espacial de gran parte de su poblacio´n estelar. Claramente este estudio no hubiera sido
posible en una estructura similar a la de R136. La posibilidad de que en nuevas observaciones
algunos de los candidatos a MYSOs, ‘objetos individuales’, resulten finalmente ser un grupo de
objetos no resuelto hacen el dato igualmente interesante, pues en ese caso, los objetos estara´n
suficientemente pro´ximos entre s´ı y su observacio´n puede brindar informacio´n sobre temas tales
como multiplicidad inicial, fragmentacio´n y estructura de los nu´cleos densos, interaccio´n entre
objetos en formacio´n (no so´lo con el medio interestelar), etc.
Saber cua´les son y do´nde esta´n los MYSOs en NGC604
Sobre la importancia de saber cua´les son y do´nde esta´n los MYSOs brevemente se puede argu-
mentar que, por ser objetos en la fase previa a las estrellas masivas, evidentemente los MYSOs
son poco frecuentes y su estadio en la fase de MYSO tiene una escala de tiempos extrema-
damente corta. Adema´s, los MYSOs se encuentran en regiones en las cuales no es fa´cil su
deteccio´n (regiones relativamente distantes, inmersos en nubes de gas y polvo con absorcio´n
considerable y en un entorno de estrellas de alta masa cuyo medio interestelar presenta emisio´n
nebular intensa y variable). Los MYSOs eluden las observaciones y en consecuencia se conoce
poco sobre ellos. Se ha mencionado previamente en esta Tesis que aun hay cuestiones ba´sicas
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sin resolver relativas a la formacio´n de estrellas de alta masa, formacio´n de discos de acrecio´n,
IMF, multiplicidad inicial, fragmentacio´n de la nube molecular, son algunos de los temas cuyas
respuestas requieren de ma´s datos observacionales. Aun en aquellos temas cuyas respuestas
requieran desarrollos teo´ricos y simulaciones computacionales los datos observacionales son ne-
cesarios para definir las condiciones iniciales y de contorno de los modelos teo´ricos. En virtud
de lo dicho, la cantidad de candidatos a MYSOs que se han identificado en este estudio (y sus
coordenadas), se presenta como una fuente importante y rica de datos disponibles mediante
observaciones ma´s espec´ıficas apuntadas en esas direcciones.
Nuevas ima´genes en camino
El estudio realizado en esta Tesis ha abierto camino para continuar con el estudio de varios
objetos individuales en la reagio´n. En el Cap´ıtulo anterior se describio´ detalladamente la primera
propuesta de observacio´n presentada en Gemini-Norte, para realizar un estudio de espectros-
cop´ıa de campo integrado, con NIFS, de una de las regiones en la cual se localizan algunos
de los objetos candidatos a MYSOs. Se han seleccionado otros cuatro campos para ser obser-
vados. Las propuestas se presentara´n una vez que se verifique la profundidad y calidad de los
datos obtenidos en la primera observacio´n, con el fin de replantear la estrategia de observacio´n
si fuera necesario, ya que se esta´ observando en el l´ımite de sensibilidad del instrumental. Se
estima que las ima´genes sera´n adquiridas en febrero de 2011. Tambie´n se menciono´ la idea
de generar otra nueva propuesta de observacio´n en Gemini, para el pro´ximo semestre, 2012B,
con el fin de estudiar los objetos con emisio´n de H2 detectados en NGC604 con las ima´genes
de Gemini-NIRI. Y posiblemente, se realicen nuevas proyectos para continuar con el estudio de
fracciones de objetos con exceso IR en otras GHRs.
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A.1. Acro´nimos y abreviaciones
ADU: Analog-to-digital Unit
ALTAIR: ALTtitude conjugate Adaptive optics for the InfraRed
CCD: del acro´nimo en ingle´s de ‘Charge-Coupled Device’ (dispositivo de carga acoplada)
CC: abreviacio´n para color-color usada en la expresio´n ‘diagrama color-color’
CM: abreviacio´n para color-magnitud usada en la expresio´n ‘diagrama color-magnitud’
DQ: plano de calidad de dato (Data Quality) en las ima´genes MEF
e−1: electro´n
FIR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Far Infrared’ (infrarrojo lejano)
FWHM: del acro´nimo de ‘Full-Width Half-Maximum’ (ancho a mitad de potencia)
GHR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Giant Hii Region’ (regio´n Hii gigante)
GNIRS:
HST: Hubble Space Telescope
IMF: del acro´nimo en ingle´s de ‘Initial Mass Function’ (funcio´n inicial de masa)
IMS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Interstellar Medium’ (medio interestelar)
ITC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Integration Time Calculator’ (calculadora de tiempo de
integracio´n)
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LGS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Laser Guide Star’ (estrella gu´ıa laser)
LMC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Large Magellanic Cloud’ (Nube Mayor de Magallanes)
LVB: del acro´nimo en ingle´s de ‘Luminous Blue Variable’ (variable luminosa azul)
MEF: del acro´nimo en ingle´s de ‘Multi-extention Fits file’ (archivo Fits multiextensio´n)
MIR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Mid Infrared’ (infrarrojo medio)
MKO: Mauna Kea Observatories
MS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Main Sequence’ (secuencia principal)
MYSO: del acro´nimo en ingle´s de ‘Massive Young Stellar Object’ (objeto estelar masivo
joven)
MW: del acro´nimo en ingle´s de ‘Milky Way’ (V´ıa La´ctea)
NIFS: Near Infrared Integral Field Spectrometer
NIR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Near Infrared’ (infrarrojo cercano)
NIRI: Near Infrared Imager and Spectrometer
OIWFS: On-Instrument Wave Front Sensor
PAH: del acro´nimo en ingle´s: ‘Polycyclic Aromatic Hydrocarbon’ (Hidrocarbonos Polic´ıcli-
cos Aroma´ticos)
PDR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Photodissociation Region’ (regio´n de fotodisociacio´n).
PSF: acronym from Point Spread Function
RSG: del acro´nimo en ingle´s de ‘Red Super Giant’ (supergigante roja)
SED: del acro´nimo en ingle´s de ‘Spectral Energy Distribution’ (distribucio´n espectral de
energ´ıa)
SMC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Small Magellanic Cloud’ (Nube Menor de Magallanes)
SNR: del acro´nimo en ingle´s de ‘Supernova Remnant’ (remanente de supernova)
S/N: Signal to noise relation (relacio´n sen˜al ruido)
SOBA: del acro´nimo en ingle´s de ‘Scaled OB Association’ (asociacio´n OB escalada)
SSC: del acro´nimo en ingle´s de ‘Super Star Cluster’ (supercu´mulos estelares)
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UCHii: del acro´nimo en ingle´s de ‘Ultra Compact Hii Region’ (regio´n Hii ultracompacta)
VAR: plano de varianza en las ima´genes MEF
WCS: World Coordinate System
WR: estrellas Wolf-Rayet
ZAMS: del acro´nimo en ingle´s de ‘Zero Age Main Sequence’ (secuencia principal de edad
cero)
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